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Introduction
Depuis leur dØcouverte au dØbut des annØes soixante, l’existence des rayons cosmiques d’ultra haute Øner-
gie (les RCUHE, E>1018 eV) est un mystŁre. On ne connaît en effet ni leur origine, ni leur nature, ni mŒme
l’Ønergie maximale qu’ils peuvent atteindre. Les thØoriciens ont cependant dØveloppØ des modŁles capables
d’expliquer leur production, leur propagation dans l’Univers ainsi que leurs interactions dans l’atmosphŁre.
Dans ces modŁles, les sources, la propagation et la nature du rayon cosmique sont liØs. C’est en particulier
le cas dans les deux principaux types de modŁles de production que sont :
 les modŁles d’accØlØration dit "Bottom-Up", oø les rayons cosmiques sont des particules chargØes (proton
ou noyaux) accØlØrØes dans des phØnomŁnes astrophysiques violents (Noyaux actifs de galaxie, Super-
novae, sursaut gamma...) ;
 les modŁles "Top-Down" impliquant de la nouvelle physique, oø les RCUHE sont des photons, des
neutrinos et des protons issus de la dØsintØgration d’une particules "massive" (dØfauts topologiques,
particules supermassives...).
L’identication du primaire est ainsi une Øtape cruciale pour valider, rØfuter et/ou contraindre les modŁles et
estimer la position des sources dans l’Univers. C’est dans cette optique que s’insŁre cette thŁse.
Malheureusement, le nombre d’ØvØnements observØs à ce jour n’est pas sufsant pour permettre une telle
analyse. Le trŁs faible ux des RCUHE n’a en effet permis d’observer qu’une vingtaine d’ØvØnements au dessus
de 1020 eV (environ 200 au dessus de 4 × 1019 eV) en regroupant toutes les expØriences rØalisØes jusqu’à prØ-
sent. Heureusement, la statistique que va obtenir l’Observatoire Pierre Auger (environ 30 ØvØnements au dessus
de 4× 1019 eV par an) rend cette analyse envisageable d’autant plus que ce dernier rØunit pour la premiŁre fois
les deux mØthodes de dØtections des grandes gerbes de l’atmosphŁre, à savoir la dØtection de la uorescence des
gerbes ("l’il de mouche") et le rØseau de dØtecteurs de particules au sol, qui vont permettre de mieux observer
et ainsi de mieux comprendre le dØveloppement des gerbes dans l’atmosphŁre.
Ainsi, le travail rØalisØ durant cette thŁse a consistØ à mettre en place une analyse permettant d’identier la
nature des RCUHE observØs par l’observatoire depuis le mois de janvier 2004. Ce travail s’est en rØalitØ divisØ
en deux phases : la premiŁre ayant consistØ à Øtudier la faisabilitØ d’une telle analyse en cherchant, à partir de
simulations de gerbes atmosphØriques, comment il est possible d’identier la nature du primaire ; la deuxiŁme
ayant utilisØ ces mØthodes sur les premiŁres donnØes de l’Observatoire pour rechercher d’Øventuels photons
d’ultra haute Ønergie et pour Øtudier la composition hadronique des RCUHE.
Ce manuscrit, divisØ en huit chapitres, prØsente l’ensemble de ce travail. Il parcourt le l conducteur sui-
vant :
AprŁs un court historique qui amŁne à comprendre l’importance du dØveloppement des techniques d’ob-
servation dans le domaine des rayon cosmiques, le chapitre 1 prØsente les rØsultats des expØriences passØes en
veillant à bien sØparer les diffØrents messagers et les domaines d’Ønergie ØtudiØs. A travers cela, il introduit
nalement la problØmatique de l’existence des RCUHE et expose le dØsaccord entre les expØriences HIRES et
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AGASA sur le ux des cosmiques à ultra haute Ønergie.
DŁs lors, la question de la production et celle du voyage des particules d’ultra haute Ønergie jusqu’à nous
se posent. Le chapitre 2 prØsente les principaux modŁles proposØs par les thØoriciens (modŁles Bottom-Up,
Top-Down et hybrides) qui pourraient expliquer l’existence des RCUHE puis il expose les interactions que ces
derniers peuvent subir avec les diffØrents fonds diffus de l’Univers. L’accent est mis sur la relation qu’il y a
entre ces thØories et la nature du rayon cosmique primaire.
L’identication du cosmique est ainsi une Øtape cruciale pour rØsoudre l’Ønigme des RCUHE. Malheureu-
sement, à cause de leur faible ux, ces cosmiques ne peuvent Œtre raisonnablement Øtudier qu’au niveau du sol
par la gerbe de particules qu’ils crØent dans l’atmosphŁre. Le chapitre 3 prØsente les mØcanismes Ølectroma-
gnØtiques et hadroniques mis en jeu lors du dØveloppement de ces gerbes, en fonction de la nature du cosmique
primaire. En particulier, il expose l’effet LPM (Landau-Pomeranchuk-Migdal) et l’effet de preshower que seuls
les photons subissent.
Une fois dØveloppØe, la gerbe peut Œtre dØtectØe au niveau du sol. Le chapitre 4 dØcrit donc les deux dØ-
tecteurs qui composent l’observatoire Pierre Auger de la Pampa Argentine. Il prØcise entre autres le choix de
l’emplacement et des dØtecteurs, leur principe de fonctionnement, leur calibration ainsi que leurs limitations.
Une fois la toile de fond dessinØe, les quatre chapitres prØsentent l’essentiel du travail effectuØ durant la
thŁse. Le chapitre 5 traite des diffØrentes mØthodes utilisables par l’observatoire pour identier la nature du
RCUHE. Chaque critŁre (Xmax, densitØ de muons, forme de la gerbe...) est alors ØtudiØ et testØ sur des simu-
lations an de dØnir les conditions pour lesquelles l’identication est possible et d’estimer leur "pourvoir"
discriminant.
Ce travail prospectif ne prend cependant pas en compte les incertitudes et les erreurs que gØnŁrent la dØtec-
tion et la reconstruction des ØvØnements enregistrØs par l’observatoire. Le chapitre 6 prØsente donc l’exploita-
tion des donnØes, c’est à dire la dØtermination des paramŁtres de la gerbe (Ønergie du primaire, incidence...). Les
biais et les incertitudes engendrØes auront par la suite une grande inuence sur l’identication des cosmiques.
Cette section est Øgalement l’occasion de prØsenter des exemples d’ØvØnements et d’Øtudier les distributions
(Ønergie, angles...) des premiŁres donnØes.
Les deux derniers chapitres prØsentent les rØsultats sur la composition des RCUHE obtenue. Tout d’abord,
le chapitre 7 traite de la composition hadronique des rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie. Cette Øtude sta-
tistique utilise la valeur moyenne des critŁres discriminants dØnis dans le chapitre 5 mais obtenus cette fois-ci
aprŁs reconstruction des ØvØnements.
Enn, le chapitre 8 expose la recherche de photons d’ultra haute Ønergie dans les premiŁres donnØes. Cette
Øtude est en rØalitØ divisØe en deux. A basse Ønergie (E<4 × 1019 eV), une mØthode statistique est dØveloppØe
an d’obtenir une limite supØrieure sur le taux de photons dans les rayons cosmiques. A haute Ønergie, nous
avons nalement cherchØ à identier la manifestation des effets LPM et de preshower dans les ØvØnements.
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Chapitre 1
Les rayons cosmiques
Le but de ce premier chapitre est de fournir une brŁve description du contexte scientique dans lequel a
ØtØ rØalisØe cette thŁse. En ce sens, il s’appuie, dans un premier temps, sur un bref rappel historique permettant
de prØciser en quoi la dØcouverte des rayons cosmiques a ØtØ à l’origine du dØveloppement de deux domaines
fondamentaux de la recherche contemporaine, à savoir : la physique des particules et celle des astroparticules.
Dans le cas plus particulier des recherches concernant les astroparticules qui font l’objet de cette thŁse,
l’analyse historique montre que l’ensemble des avancØes rØalisØes durant les cent derniŁres annØes rØsultent
essentiellement de l’Øvolution technique des mØthodes de dØtection. Compte-tenu de cette remarque, ce chapitre
fournit Øgalement une brŁve description des principales mØthodes de dØtection utilisØes de façon à bien prØciser
les connaissances qu’elles ont dØjà permis d’obtenir sur les rayons cosmiques.
1.1 Les premières découvertes
La premiŁre manifestation physique des rayons cosmiques fut observØe à la n du 18Łme siŁcle par Charles
Augustin de COULOMB (1736-1806). Lors de ses travaux d’Ølectrostatique, il s’aperçut qu’une sphŁre chargØe
et isolØe, suspendue par un l de soie, perdait progressivement sa charge. A cette Øpoque, les connaissances
scientiques ne permirent pas d’Ølucider ce mystŁre.
FIG. 1.1 : C.T.R. WILSON physicien
anglais, prix nobel en 1927.
C’est en Øtudiant l’ionisation des gaz, un siŁcle plus tard, que
C.T.R. WILSON (photo 1.1, prix nobel en 1927), ELSTER et GEI-
TEL furent gŒnØs par ce phØnomŁne d’ionisation rØsiduelle : les Ølec-
troscopes, aussi bien protØgØs soient-ils des radiations extØrieures, se
dØchargeaient lentement. On savait cependant à cette Øpoque que cette
dØcharge Øtait Øvidemment due à la formation de paires d’ions dans
le gaz de l’appareil, mais l’agent ionisant restait mystØrieux. WIL-
SON Ømit alors l’hypothŁse de l’existence d’un rayonnement corpus-
culaire venant de l’espace : "La cause de la production d’ions dans
l’air pur pourrait résider dans un rayonnement émis par des sources
situées hors de l’atmosphère, de nature similaire aux rayons Rönt-
gen [rayons X découverts en 1895] ou aux rayons cathodiques [dé-
couverts en 1897], mais doué d’un pouvoir de pénétration considé-
rable...".
Cette hypothŁse divisa la communautØ scientique contemporaine. D’une part ceux qui pensaient, comme
WILSON, à une source extraterrestre, d’autre part, ceux qui pensaient que la radioactivitØ terrestre, rØcemment
dØcouverte par BECQUEREL (1896), Øtait responsable de l’ionisation du gaz. Chaque "camp" essaya alors de
montrer par l’expØrience qu’il avait raison. C’est de cette opposition qu’est sortie la rØponse à l’Ønigme.
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Tout d’abord RUTHERFORD Øtudia l’inuence de l’Øpaisseur des parois de l’Ølectroscope sur le taux de
dØcharge. Un blindage sufsant de plomb autour de l’appareil diminuait sensiblement le courant d’ionisation.
Le rayonnement ne provenait pas de la radioactivitØ des parois. Il Øtait donc bien externe à l’instrument.
Pour soustraire les instruments aux divers effets de la radioactivitØ des roches, on dØcida d’Øloigner les
appareils de mesure de la Terre. Des expØriences en mer, laquelle formait une Øpaisseur d’Øcran sufsante
pour protØger des radiations provenant de l’Øcorce terrestre, montrŁrent qu’il subsistait toujours un courant
d’ionisation, ce qui Øtait contraire à l’hypothŁse terrestre.
En 1910, le PŁre ThØodore WULF (JØsuite et physicien amateur), installØ au sommet de la Tour Eiffel
(≈ 300 m d’altitude), constata que la diminution du taux de dØcharge de son Ølectroscope Øtait moindre que
prØvu, si tout l’effet ionisant Øtait dß à un rayonnement uniquement d’origine tellurique [1]. En effet, il mesura
au niveau du sol 6 paires d’ions par cm3s−1. Or, les Øtudes contemporaines sur les sources radioactives avaient
montrØ que le taux d’ions dans l’air diminuait de moitiØ à une distance de 80 m de la source. On s’attendait donc
à mesurer un mombre de paires d’ions autour de 0,5 par cm3 à 300 m d’altitude. Or ThØodore en mesura bien
plus : 3,5 par cm3. Cette expØrience persuada les physiciens contemporains que seule une expØrience menØe à
plus haute altitude permettrait d’en savoir plus sur l’origine du rayonnement.
FIG. 1.2 : Victor HESS (1883-1964), physicien
d’origine allemande, s’envolant en ballon. Il
prouva l’existence des rayons cosmiques et en fut
récompensé par un prix Nobel en 1936.
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FIG. 1.3 : Résultats des ascensions de Hess : le nombre de
paires d’ions en fonction de l’altitude [2].
Le 7 aoßt 1912, Victor HESS (photo 1.2) prit le risque d’effectuer des mesures d’ionisation en ballon à plus
de 5350 mŁtres d’altitude. Il parcourut plus de 150 km entre Aussig (BohŒme) et Pieskow (Brandeburg) pour
nalement montrer qu’à partir d’un kilomŁtre d’altitude l’ionisation s’accroît considØrablement avec l’altitude
1.31. Il en conclut alors que cette radiation parasite ne provenait pas du sol, mais se dirigeait de haut en bas,
et que son origine Øtait trŁs probablement extraterrestre. Deux ans plus tard, KOLHÖRSTER qui effectua de
nombreux vols jusqu’à 9200 mŁtres d’altitude, conrma ce rØsultat [3].
Cependant, ce n’est pas sans controverse que ces rØsultats furent interprØtØs comme Øtant une preuve
convaincante de l’origine extraterrestre du rayonnement parasite. Ce n’est qu’aprŁs discussions que l’existence
des rayons extraterrestres fut Øtablie en 1926. A partir de cette Øpoque, de nombreux physiciens s’intØressŁrent
à ce nouveau champ de recherche.
1Remarque : on constate que les taux au niveau du sol mesurés par WULF (6 paires d’ions par cm3s−1), HESS (12 paires d’ions
par cm3s−1), et même WILSON (20 paires d’ions par cm3s−1) sont sensiblement différents. Ces différences sont à priori dues à la
conversion de la décharge de l’électroscope en nombre de paires d’ions.
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FIG. 1.4 : La "une" du New York Times
du 31 décembre 1932. Débat homé-
rique entre COMPTON et MILLIKAN
sur la nature des rayons cosmiques.
Robert MILLIKAN tenta d’imposer sa vision des choses : Les
rayons de Hess sont des Rayons Gamma de très haute énergie avant
d’entrer dans l’atmosphère. Il les baptisa Rayons Cosmiques [4]. Cette
afrmation interpela COMPTON (Nobel en 1937) convaincu de la na-
ture corpusculaire des rayons cosmiques. Le dØbat entre les deux amØ-
ricains fut tellement virulent lors de la rØunion de Noºl de l’Associa-
tion AmØricaine pour l’Avancement des Sciences, que le New York
Times en t sa "une" le 31 dØcembre 1932 (gure 1.4). Pourtant, l’hy-
pothŁse de COMPTON semblait dØja bien afrmØe dŁs 1927 :
En effet, CLAY dØcouvrit cette annØe la, lors d’un voyage entre
Amsterdam et Bataria, l’effet de la latitude [5] : l’intensitØ du nouveau
rayonnement diminue lorsqu’on se rapproche de l’Øquateur terrestre.
RØsultat qu’Arthur COMPTON vØria par une sØrie d’expØditions aux
quatre coins du monde à laquelle participŁrent plus de 60 physiciens
[6]. Cet effet fut expliquØ quelques annØes plus tard lorsque BOTHE et
KOLHÖRTER montrŁrent, avec des compteurs Geiger-Müller en coïn-
cidence, que le rayonnement Øtait en partie chargØ. Le champ magnØ-
tique terrestre dØviait donc ces particules [7].
En 1927, SKOBELZYN, qui travaillait avec des chambres à WILSON, t la mŒme dØcouverte en constatant
que leurs trajectoires Øtaient courbØes par un champ magnØtique [8]. Lors de ses expØriences, SKOBELZYN
dØcouvrit Øgalement que des rayons arrivaient par groupe, qu’il appela gerbes.
FIG. 1.5 : Taux de comptage en fonction de l’épais-
seur de plomb dans l’expérience de ROSSI.
FIG. 1.6 : Taux de comptage du télescope de PFOT-
ZER jusqu’à 25 km d’altitude.
En 1932, ROSSI s’intØressa à la formation de ces gerbes [9]. En Øtudiant la dØcharge d’un Ølectroscope
en fonction de l’Øpaisseur d’un Øcran de plomb placØ au dessus de l’appareil, il observa que l’intensitØ des
gerbes s’accroît d’abord avec l’Øpaisseur de l’Øcran, passe par un maximum bien supØrieur à la valeur obser-
vØe en l’absence d’Øcran, puis dØcroît à une valeur trŁs faible (courbe 1.5). Il existait donc un phØnomŁne
qui se produisait dans la matiŁre, qui, tout d’abord, intensiait les gerbes avant de les "absorber". Ce rØsultat,
contraire à l’intuition, fut accueilli avec sceptisisme et sa publication ne fut pas facilement acceptØe. Cependant,
le rapprochement entre les rØsultats de ROSSI et ceux de PFOTZER, qui avait mesurØ prØcisØment l’intensitØ du
rayonnement à diffØrentes altitudes à l’aide de compteurs Geiger-Müller (gure 1.6), laissa penser que cet effet
à Øgalement lieu dans l’atmosphŁre.
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FIG. 1.7 : Découverte du positon par AN-
DERSON en 1933.
L’observation des rayons cosmiques, à cette Øpoque, permit
Øgalement des avancØes dans d’autres domaines de la physique.
En 1929, Paul DIRAC (prix Nobel en 1933) qui venait de consti-
tuer les bases de la mØcanique quantique, faisait Øtat d’une
difcultØ de sa thØorie crØØe par des valeurs d’Ønergie nØga-
tive possibles pour l’Ølectron [10]. C’est en Øtudiant les rayons
cosmiques en 1932 que C.D. ANDERSON rØalisa, dans une
chambre de WILSON munie d’un champ magnØtique, un clichØ
de la trajectoire d’un Ølectron positif : le positon [11] (photo
1.7). Cette dØcouverte lui vaudra un prix Nobel en 1936.
D’autres dØcouvertes furent rØalisØs à partir des rayons cos-
miques comme la dØcouverte d’une nouvelle famille de parti-
cules, les pions, par Cecile POWELL en 1947.
DŁs lors, on peut dire que l’Łre des prØcurseurs est terminØe. Avec des moyens de plus en plus ØvoluØs,
des physiciens de plus en plus nombreux vont s’attaquer à l’Øtude de ce nouveau rayonnement. Rapidement,
on se rendit compte de l’existence de deux composantes dans ce rayonnement. Une dite molle, formØe par des
rayons qui peuvent se multiplier dans les Øcrans, et qui, de ce fait, perdent rapidement leur Ønergie et est donc
peu pØnØtrants. L’autre composante, dite dure, capable de traverser 1 mŁtre de plomb. A cette Øpoque, aucune
particule connue ne possØdait cette derniŁre propriØtØ.
L’Øtude de la composante molle permit bientôt de voir qu’elle n’Øtait constituØe que de photons et d’Ølec-
trons, et de dØcouvrir deux phØnomŁnes : la matØrialisation du photon (crØation de paire) et le rayonnement de
freinage de l’Ølectron (Bremsstrahlung).
En 1937, NEDDERMEYER et ANDERSON montrŁrent que la composante dure Øtait constituØe de particules
chargØes possØdant une masse intermØdiaire entre l’Ølectron et le proton. On appela cette particule le "mØsotron"
qui deviendra par la suite, le muon [12].
FIG. 1.8 : Pierre Victor AUGER
(1899-1993), physicien français.
En 1938, P. AUGER (photo 1.8), R. MAZE et T. GRIVET-MEZER2
mesurŁrent au Pic du Midi le taux de coïncidences entre trois compteurs
Geiger-Müller sØparØs de 1 à 70 m. Ce taux diminuait avec la distance,
mais restait cependant nettement supØrieur aux estimations du taux de for-
tuits. Pour des dØtecteurs sØparØs de 5 m ils enregistrŁrent, en moyenne,
un ØvØnement toutes les 40 minutes, alors qu’à 20 m le taux descendait
à 1 coïncidence toutes les 1h15. A la lumiŁre des mesures effectuØes par
ROSSI dans les plaques de plomb, et au "dØbut" de la thØorie des cascades
proposØe entre 1933 et 1937 par CARLSON et HOPPENHEIMER, ces rØsul-
tats conduirent P. AUGER et ses collaborateurs à Ømettre l’hypothŁse que
les particules dØtectØes au sol, sous forme de gerbe, n’Øtaient autres que des
particules secondaires produites par un seule particule primaire en arrivant
dans l’atmosphŁre ; cette derniŁre pouvant atteindre plus d’un million de
GeV d’aprŁs l’estimation de P. AUGER rØalisØe en comparant la surface
des gerbes observØes en laboratoire à la taille de celles crØØes par les rayons cosmiques. Une telle extension
latØrale au niveau du sol conduisit à appeler ces gerbes, les "grandes gerbes de l’air" ou "gerbes d’Auger" [13].
Grâce aux recherches en physique des particules, le mØcanisme de dØveloppement des grandes gerbes fut mis
en lumiŁre 10 ans aprŁs, à la faveur de la dØcouverte des mØsons.
2Pour réaliser cette expérience, P. AUGER et ses collaborateurs furent parmis les premiers à utiliser l’électronique "logique" mise
au point par ROSSI en 1930.
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AprŁs la Seconde Guerre Mondiale, les chercheurs voulurent identier quels Øtaient ces messagers de l’es-
pace qui arrivaient jusqu’à nous mais Øgalement d’oø ils pouvaient provenir. La recherche contemporaine des
rayons cosmiques dØbuta.
FIG. 1.9 : Détecteur JACEE-10
lancé en 1990 depuis l’Antar-
tique.
On commença par essayer d’Øtudier directement les rayons cosmiques
en envoyant des dØtecteurs "autonomes" au dessus de l’atmosphŁre. Tout
d’abord grâce à des chambres à Ømulsion, pesant moins de 200 kg, em-
barquØes sur des ballons-sondes comme les expØriences JACEE (photo 1.9
[14]) des annØes 1980, sur des cargos, et nalement dans les soutes du
Concorde reliant Paris à Washington, à partir de 1978 (expØriences Franco-
Japonaise : ECHOS [15]). Dans le cas des ballons, on rØcupŁre les dØtecteurs
aprŁs que le ballon ait ØclatØ dans la stratosphŁre. De nombreuses expØ-
riences furent ainsi endommagØes et parfois mŒme perdues. On continua en-
suite l’Øtude directe des rayons cosmiques au dessus de l’atmosphŁre comme
l’expØrience AMS-1 [16] rØalisØe à bord de la navette "Discovery" de 1998
qui Øtudia principalement les antiprotons du rayonnement cosmique, et ce
jusqu’à aujourd’hui avec le satellite INTÉGRAL lancØ le 17 octobre 2002.
Toutes ces expØriences ont permis de montrer qu’il existe plusieurs types
de rayons cosmiques (particules chargØes, photons, neutrinos...), que leur
Ønergie s’Øtale sur plus de dix ordres de grandeur et qu’ils proviennent de
diffØrentes sources. Par exemple, on observa que le soleil envoie sur Terre des Ølectrons de basse Ønergie,
responsables, entre autre, des aurores borØales et australes, mais aussi, on le dØcouvrit plus tard, par d’autres
mØthodes, des neutrinos. Ou par exemple, à plus haute Ønergie, des photons proviennent de phØnomŁnes astro-
physiques violents comme les noyaux actifs de galaxie (AGN) ou les supernovæ. On commença donc à Øtudier
les astres grâce à ces nouveaux messagers.
On s’aperçut Øgalement, à la n des annØes 50, que plus l’Ønergie des rayons cosmiques Øtait importante,
plus leur ux Øtait faible. L’adaptation aux Ønergies plus ØlevØes se t donc en augmentant la taille des dØtec-
teurs. Ceci n’Øtant pas possible sur des dØtecteurs embarquØs, on dØcida de ne plus Øtudier le rayon cosmique
primaire, mais la gerbe qu’il crØe lorsqu’il traverse l’atmosphŁre. L’atmosphŁre devient ainsi un gigantesque
calorimŁtre. Il ne restait qu’à imaginer le dØtecteur, qui pouvait maintenant rester sur Terre. Comme l’expØ-
rience de Pierre AUGER, on place des dØtecteurs de particules au sol et l’on Øtudie les coïncidences. De telles
installations ont ØtØ rØalisØes sur de nombreux sites dans les annØes 60 et 70 : Akeno, Norikura (Japon), Kiel,
Moscou, Chacaltaya, Pamir (Chambre à Ømulsion placØe à 4370 m d’altitude de 500 m2), au Tibet (photo 1.10) ;
certains dØpassent la dizaine de kilomŁtres carrØs, comme à Leeds ou le cØlŁbre dØtecteur de Yakutsk (18 km2).
On dØveloppa ensuite une autre technique d’observation, au sol, des gerbes atmosphØriques. Lors du passage
dans l’atmosphŁre d’une gerbe sufsamment ØnergØtique, l’atmosphŁre se met à Ømettre par uorescence de la
lumiŁre dans l’ultra-violet. L’expØrience FLY’S EYE (photo 1.11) installØe dans le dØsert du nouveau Mexique
(Utah) fut la premiŁre expØrience à dØtecter cette lumiŁre en 1981.
Ces observatoires permirent d’obtenir de nombreuses informations sur la nature et la provenance des parti-
cules de haute Ønergie. Pourtant, un nouveau mystŁre allait apparaître.
DŁs 1965, PENZIAS et WILSON dØcouvrent l’existence d’un rayonnement fossile de 2,7 Kelvins [17].
L’Univers baigne donc dans une "mer" de photons, trŁs froids, mais en grand nombre (≈ 400 par cm3). GREI-
SEN, ZATSEPIN et KUZMIN (GZK) s’interrogent alors sur l’action de ces photons sur les rayons cosmiques.
En 1966, ils s’aperçoivent qu’au dessus d’une certaine Ønergie (≈ 4.1019 eV pour des protons) les rayons cos-
miques, que ce soient des particules chargØes ou des photons, vont interagir avec le fond diffus cosmologique
et perdre une fraction importante de leur Ønergie. On attend donc trŁs peu de ces rayons cosmiques dits d’ultra
haute Ønergie [18][19]. C’est la coupure GZK3.
3Nous reviendrons plus précisément sur cette coupure dans le chapitre 2.2.1
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FIG. 1.10 : Photo du réseau de l’expérience
TIBET réalisée pour l’étude des cosmiques
d’énergie > 1014 eV.
FIG. 1.11 : Photo du détecteur FLY’S EYE
installé dans le désert du nouveau Mexique.
Pourtant, entre 1959 et 1963 l’expØrience VOLCANO RANCH fut la premiŁre expØrience à dØtecter un rayon
cosmique de plus de 1020 eV, puis c’est au tour de FLY’S EYE (photo 1.11) de dØtecter l’ØvØnement qui est
encore aujourd’hui l’ØvØnement de plus grande Ønergie jamais observØ, le 15 octobre 1991. L’Ønergie de ce
dernier est en effet estimØe à 3.2× 1020 eV4 ([20]). Un doute apparaît donc dans la communautØ scientique :
on reçoit peut être plus de rayons cosmiques d’ultra haute énergie que ne le permet la coupure GZK ! A partir
des annØes 1990, on cherche donc le ux.
L’expØrience FLY’S EYE s’Øquipe donc d’un deuxiŁme tØlescope (il de mouche) en 1997, amØliore ses
dØtecteurs et devient l’expØrience HIRES. Pendant ce temps, l’expØrience AGASA [21] (Akeno Giant Air
Shower Array), constituØe d’un rØseau de scintillateurs et de dØtecteurs de muons, prend dØjà des donnØes
depuis 1990. Malheureusement, les rØsultats des deux expØriences sont en dØsaccord. HIRES semble observer la
coupure, alors que AGASA enregistre un ux plus important que ne le prØvoit GZK. Ces diffØrences pourraient
Œtre dues au fait que ces expØriences n’utilisent pas la mŒme technique de dØtection.
C’est dans ce contexte qu’aujourd’hui, l’OBSERVATOIRE PIERRE AUGER est construit. Il va essayer de me-
surer en utilisant simultanØment les deux techniques d’observation le ux des rayons cosmiques d’ultra haute
Ønergie, mais Øgalement essayer d’identier d’oø ils pourraient provenir ainsi que leur nature.
Différentes sources m’ont permis de réaliser cet historique : le cours de Jim CROMIN du Collège de France,
le cours de Bernard DEGRANGE, mon professeur d’astroparticules durant mon DEA (CPM), le cours de l’école
PARC de Goutelas sur les rayons cosmiques (2003), à laquelle j’ai participé, et également le livre "les rayons
cosmiques" de Jean Noël CAPDEVIELLE de la collection QUE SAIS-JE ?
4Cependant, cette estimation est aujourd’hui remise au cause par une partie de la communauté scientifique.
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1.2 Méthodes de détection
Comme nous l’avons briŁvement vu dans l’historique, la mØthode expØrimentale utilisØe pour l’observation
des rayons cosmiques, est principalement conditionnØe par le ux de particules dans le domaine d’Ønergie
ØtudiØ (tableau 1.12). A basse Ønergie (E < 100 TeV pour les rayons cosmiques chargØs et E < 10 GeV pour
les photons γ), le ux est sufsant pour permettre une observation directe des rayons cosmiques au dessus de
l’atmosphŁre. On utilise, dans ce cas, des dØtecteurs embarquØs sur des ballons atmosphØriques ou des satellites.
Au dessus de cette Ønergie, il est nØcessaire d’utiliser une surface plus importante de dØtection, or il n’est pas
possible d’embarquer des dØtecteurs trop grands et trop lourds sur des engins spatiaux. Le ux devient tellement
faible à trŁs haute Ønergie (une particule par an par kilomŁtre carrØ autour de 10 EeV) que pour observer un
nombre consØquent de rayons cosmiques, on est obligØ de couvrir des surfaces de plusieurs kilomŁtres carrØs
de dØtecteurs. Dans ce cas, les dØtecteurs sont placØs sur Terre et l’on Øtudie les gerbes de particules que les
cosmiques vont crØer dans l’atmosphŁre. On se sert ainsi de l’atmosphŁre comme d’un calorimŁtre gØant.
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FIG. 1.12 : Ordre de grandeur des intensités du rayonnement cosmique primaire (toutes particules chargées)
à différentes énergies. Domaine respectif des différentes techniques de détection.
1.2.1 Ballons et satellites
La dØtection au dessus de l’atmosphŁre permet l’accŁs direct au rayon cosmique. On a donc une seule par-
ticule à identier. Pour cela, on utilise les dØtecteurs classiques de physique des particules pourvu qu’ils soient
sufsamment lØgers et petits pour Œtre placØs sur des satellites, des ballons atmosphØriques ou des navettes
spatiales. Pratiquement tous les types de dØtecteurs de la physique des particules ont ØtØ utilisØs dans cette
recherche. Certains ont mŒme ØtØ dØveloppØs à cette occasion.
1.2.1.1 Les rayons cosmiques chargés
Il existe principalement deux ensembles de dØtecteurs utilisØs, permettant d’identier le rayon cosmique
(sa charge, sa masse), de mesurer son Ønergie et de connaître sa direction de provenance :
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Particule
Champs magnetique
Mesure de la charge
Trajectographes
B
FIG. 1.13 : Schéma d’un spectroscope à champ ma-
gnétique couplé à un système qui mesure la charge :
compteurs proportionnels, scintillateurs, chambres
à ionisation...
 Un ensemble dit non destructif, composØ d’un spec-
tromŁtre magnØtique. Un premier trajectographe
enregistre la direction et le temps d’arrivØe de la
particule qui traverse ensuite un champ magnØtique
oø elle est dØviØe. Un deuxiŁme trajectographe per-
met alors de mesurer la rigiditØ R = pc/(Ze) (oø
Z est la charge) et le temps de vol (qui donne β) de
la particule dans le champ magnØtique. Ce systŁme
est complØtØ par un ou plusieurs dØtecteurs per-
mettant de mesurer la charge du rayon cosmique :
des compteurs proportionnels, des scintillateurs ou
des chambres à ionisation, qui donnent la perte
d’Ønergie diffØrentielle dE/dx fonction de β et de
z2.
Le principal dØsavantage de ce dØtecteur est qu’il
est limitØ à un intervalle d’Ønergie trŁs rØduit. Une
particule de trop faible Ønergie va avoir un rayon de giration trŁs petit, et donc ne va pas traverser le
deuxiŁme trajectographe. Un rayon cosmique de grande Ønergie va avoir un grand rayon de giration. Il
arrivera un moment oø la rØsolution du trajectographe ne sera plus sufsante pour le mesurer. L’Øtude des
plus hautes Ønergies se fait donc soit en augmentant la rØsolution des trajectographes, soit en augmentant
l’intensitØ du champ magnØtique, ce qui n’est pas Øvident à rØaliser. De plus, ce type de dØtecteur n’offre
pas la mŒme sensibilitØ entre les diffØrents noyaux qui ont des charges diffØrentes.
Cette technique Øtant la plus lØgŁre a ØtØ utilisØe dans de nombreuses expØriences en satellite. Lors de
l’expØrience BESS, on utilisa un champ magnØtique de 1 Tesla gØnØrØ par un aimant supraconducteur.
Le spectromŁtre magnØtique de forme cylindrique Øtait constituØ de scintillateurs qui, en mŒme temps,
servaient de trajectographe et permettaient d’identier la nature de la particule (par la perte d’Ønergie
dE/dx).
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FIG. 1.14 : Schéma d’un calorimètre couplé à un sys-
tème qui mesure la charge : compteurs proportion-
nels, scintillateurs, chambres à ionisation...
 Un ensemble calorimètrique, qui permet de me-
surer l’Ønergie totale du rayon cosmique. La par-
ticule rencontre tout d’abord une cible de ma-
tiŁre dense (gØnØralement du plomb) oø se crØe
une gerbe de particules. Une alternance de dØtec-
teurs (scintillateurs, Ømulsions nuclØaires, etc.)
et de couches de matiŁre permet de suivre les
particules secondaires et d’en estimer l’Ønergie
(fonction de la quantitØ de matiŁre traversØe). On
couple gØnØralement ce systŁme avec un dØtec-
teur permettant de mesurer la charge du rayon
cosmique.
An d’Øtudier au mieux une particule, il faut que
la gerbe qu’elle provoque soit contenue dans le
calorimŁtre. La taille longitudinale de la gerbe
augmente avec l’Ønergie de la particule initiale.
Étudier de plus hautes Ønergies demande donc
un calorimŁtre plus grand et plus lourd. Les em-
barcations spatiales Øtant fortement limitØes en
1.2. MÉTHODES DE DÉTECTION 21
poids, il n’est pas possible d’Øtudier de trop hautes Ønergies avec ce type de dØtecteur. Il permet quand
mŒme d’Øtudier des Ønergies plus grandes que ne le permet la technique prØcØdente.
Ce type de dØtection est principalement utilisØ sur des ballons atmosphØriques. Utilisant des calorimŁtres
à chambres à Ømulsion, les expØriences JACEE et RunJob [22] permirent l’Øtude de la composition des
rayons cosmiques entre 1 et 100 TeV, lors de vols en ballon de longue durØe.
1.2.1.2 Les photons
e e+−
Bouclier actif
Anti−coincidence
γ
Chambres
a traces
Calorimetre
FIG. 1.15 : Schéma d’un détecteur-satellite standard
pour l’étude des gamma de haute énergie.
La dØtection satellite des rayons gamma ne se fait
qu’à partir de 100 keV et jusqu’à 100 GeV. A ces Øner-
gies, il devient impossible de focaliser les photons comme
dans le visible ou les rayons X mous. On distingue un
domaine de "basse Ønergie" (jusqu’à quelques dizaines
de MeV) oø la dØtection repose sur l’effet photoØlec-
trique ou l’effet Compton des rayons γ, et un domaine
de "haute Ønergie" oø les photons sont convertis en paires
e+e− qu’on observe dans des chambres à traces (schØma
1.15).
Le ux des rayons γ Øtant dominØ par celui des
rayons cosmiques chargØs, de plusieurs ordres de gran-
deur, il est indispensable de distinguer les particules char-
gØes des ØvØnements photons. Dans un dØtecteur spa-
tial, on dispose d’un blindage "actif", un veto permet-
tant de rejeter ce bruit de fond. Il est, la plupart du
temps, constituØ de dØtecteurs qui n’enregistrent que le
passage des particules chargØes en mesurant le dØpôt d’Ønergie (dE/dx) qu’elles vont laisser (compteurs pro-
portionnels, scintillateurs ou chambres à ionisation). Ces dØtecteurs sont alors utilisØs en anticoïncidence.
Reste cependant comme bruit de fond, les γ secondaires crØØs par les cosmiques chargØs qui interagissent
avec la matiŁre qui compose le satellite, et ceux de l’albØdo terrestre crØØs par les cosmiques dans la haute
atmosphŁre. Pour limiter ces derniers, le choix de l’orbite du satellite est dØterminante.
De nombreuses expØriences utilisant cette technique ont eu lieu, parmi lesquelles :
 l’expØrience SAS-2 qui fut la premiŁre expØrience d’astro-gamma de haute Ønergie (1972). Elle mesura,
pour la premiŁre fois, l’Ømission γ de notre Galaxie, le fond diffus extra-galactique et dØcouvrit plusieurs
sources ponctuelles [23] ;
 le satellite EGRET, lancØ en 1991, permit de dØcouvrir le ciel γ extra-galactique en observant prŁs de 60
noyaux actifs de galaxies.
1.2.2 Un calorimètre géant : l’atmosphère
Lorsque qu’un rayon cosmique (chargØ ou γ) entre dans l’atmosphŁre, il interagit avec le milieu et forme,
comme dans un calorimŁtre, une gerbe de particules 5. Plus l’Ønergie de la particule initiale est grande, plus
la gerbe engendrØe est pØnØtrante et plus elle contient de particules secondaires. Lors du dØveloppement, le
nombre de particules de la gerbe commence par augmenter, atteint un maximum, puis diminue à cause de
l’absorption atmosphØrique. A partir d’une dizaine de TeV pour les hadrons ( 0.1 TeV pour les γ), les gerbes
deviennent sufsamment pØnØtrantes pour atteindre le sol avant d’Œtre totalement absorbØes.
5Nous étudierons plus en détail ce phénomène dans le chapitre suivant 3
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Les particules secondaires de la gerbe sont de diffØrents types :
 une composante hadronique, constituØe de fragments nuclØaires, de nuclØons, de
mØsons pi±, K etc ;
 une composante ØlectromagnØtique (γ, e±), alimentØe par la prØcØdente à partir
des dØsintØgrations radiatives, principalement pi0 → 2γ et par le Bremsstrahlung
des particules chargØes ;
 une composante muonique, alimentØe principalement par la dØsintØgration des mØ-
sons ;
 des photons, visibles ou UV, Ømis par les particules chargØes ultra-relativistes (effet
Cerenkov) et par l’excitation des atomes d’azote de l’air (uorescence de l’azote) ;
 des neutrinos issus principalement des dØsintØgrations des pi±, K± et µ±.
Pour exemple, un proton de 1020 eV engendre une gerbe contenant prŁs de 100 milliards de γ, 10 milliards
de positons/Ølectrons, 100 millions de muons et 10 millions de protons et de neutrons qui arrivent jusqu’au sol.
L’existence de ces diffØrentes composantes permet diffØrentes mØthodes d’Øtude des rayons cosmiques de haute
et d’ultra haute Ønergie.
1.2.2.1 Les réseaux de détecteurs au sol
Une premiŁre mØthode consiste à Øvaluer le nombre de particules secondaires de la gerbe qui atteignent le
sol. Plus l’Ønergie de la particule initiale est grande, plus la surface de la gerbe au niveau du sol est Øtendue.
Une gerbe de 1016 eV va avoir une extension au sol de quelques centaines de mŁtres alors qu’à 1020 eV elle
peut atteindre plusieurs kilomŁtres de diamŁtre (cette extension dØpend Øgalement de l’angle d’incidence du
rayon cosmique). Il est donc impossible d’observer toutes les particules d’une mŒme gerbe dans un seul et
mŒme dØtecteur. On Øchantillonne alors le nombre de particules secondaires en rØpartissant un grand nombre
de dØtecteurs suivant un rØseau. Les caractØristiques du rØseau dØpendent principalement de l’Ønergie que l’on
veut Øtudier :
 plus l’Ønergie est grande, plus la surface de la gerbe, au niveau du sol, est importante. On choisit donc
l’espacement des dØtecteurs en fonction de l’Ønergie que l’on veut Øtudier ;
 plus l’Ønergie est grande, plus le ux est faible. Il faut donc couvrir une plus grande surface de dØtecteurs
pour les observer ;
 il ne faut pas que les particules de la gerbe soient absorbØes avant leur arrivØe au sol. On choisit donc
l’altitude du site de maniŁre à optimiser le nombre de particules au sol pour l’Ønergie que l’on veut
Øtudier.
On s’intØresse gØnØralement aux particules secondaires les plus nom-
breuses dans les gerbes : photons γ, Ølectrons/positons et muons. Le pouvoir
de pØnØtration de ces diffØrentes particules permettent d’Øtudier sØparØment
les composantes de la gerbe. Pour n’Øtudier que les particules chargØes, on
utilise des scintillateurs. Pour ne voir que la partie muonique, on se sert de
ces mŒmes scintillateurs en les couvrant d’un bouclier de plomb, l’Øpaisseur
du bouclier xant le seuil minimal en Ønergie des muons. Enn, on utilise
l’effet Cerenkov, gØnØralement dans l’eau, des particules chargØes pour voir
les composantes muoniques et ØlectromagnØtiques des gerbes (les photons Øtant Øgalement visibles par les
Ølectrons qu’ils crØent (crØation de paires) en traversant l’eau).
On peut se reprØsenter le front de particules de la gerbe comme une galette perpendiculaire à l’axe d’arrivØe
du cosmique. Les dØcalages temporels entre les dØtecteurs permettent de reconstruire la direction initiale du
cosmique. Son Ønergie est dØterminØe en Øtudiant les densitØs de particules enregistrØes dans les dØtecteurs
touchØs par la gerbe. L’identication du primaire se fait gØnØralement à partir de la densitØ de muons au niveau
du sol. En effet, le nombre de muons gØnØrØs par un noyau lourd est plus important que dans une gerbe initiØe
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par un noyau lØger de mŒme Ønergie, qui lui mŒme est plus important que pour une gerbe de photon, comme
nous le verrons dans le chapitre 5.
TrŁs souvent, les expØriences utilisant ce principe, combinent plusieurs types de dØtecteurs. L’expØrience
Yakutsk (1974) en est sßrement un des meilleurs exemples. Elle Øtait constituØe d’environ 60 scintillateurs
sØparØs de 500 m, de 6 dØtecteurs à muons et mŒme de dØtecteurs Cerenkov à air, couvrant ainsi prŁs de 18 km2
en SibØrie. Cette expØrience Øtudia les rayons cosmiques d’Ønergie comprise entre 1016 et 1017eV.
Le principal inconvØnient de cette mØthode est qu’elle nØcessite l’instrumentation d’une trŁs grande surface
terrestre. Par contre, contrairement au tØlescope classique d’astronomie, le rØseau peut fonctionner de jour
comme de nuit, s’il n’Øtudie pas la lumiŁre Cerenkov dans l’air, et ne nØcessite pas de pointer une cible dans
l’espace, grâce à sa trŁs grande couverture angulaire (≈ 2 stØradians).
1.2.2.2 Les détecteurs de fluorescence
Lorsque les particules de la gerbe traversent l’atmosphŁre, elles excitent les molØcules de diazote de l’air.
L’Ømission spontanØe du diazote se faisant de façon isotrope (uorescence de l’azote), on peut observer le
dØveloppement de la gerbe en dØtectant les photons ultra violets Ømis. L’installation se compose d’une sØrie
de petits tØlescopes surveillant diffØrentes rØgions du ciel, analogues aux facettes d’un oeil de mouche, d’oø
le nom Fly’s Eyes donnØ au premier dØtecteur de ce type. Deux tØlescopes peuvent Œtre installØs à quelques
kilomŁtres l’un de l’autre pour permettre une observation stØrØoscopique.
L’axe de dØveloppement de la gerbe donne une information sur la di-
rection d’arrivØe du cosmique. L’intensitØ de la uorescence, fonction du
nombre de particules dans la gerbe, lui mŒme fonction de l’Ønergie du pri-
maire, va permettre d’estimer l’Ønergie du cosmique. Enn, la nature du
rayon cosmique est identiØe par la position dans le ciel du maximum de
dØveloppement (altitude oø le nombre de particules est maximum). En effet,
un noyau lourd atteint son maximum plus tôt et donc plus haut qu’un noyau
lØger de mŒme Ønergie et de mŒme incidence, qui atteint lui mŒme plus haut
son maximum de dØveloppement qu’un photon.
Cette mØthode a comme dØsavantage d’Œtre trŁs sensible aux variations atmosphØriques (nuages, dØpres-
sion...) et d’avoir un cycle utile de fonctionnement relativement faible (10% du temps). En effet, l’observation
n’est possible que par nuit de beau temps en l’absence de Lune.
Cette mØthode ouvre aujourd’hui de nouvelles voies de dØveloppement pour la dØtection des rayons cos-
miques. Notamment l’expØrience EUSO qui va tenter de dØtecter les gerbes atmosphØriques depuis un satellite
en orbite.
1.2.2.3 Les télescopes ˘Cerenkov
La lumiŁre Cerenkov est Ømise dans l’atmosphŁre par les particules chargØes dont la vitesse est supØrieure
à celle de la lumiŁre dans l’air. L’indice de l’air variant avec la densitØ de l’air, les seuils d’Ømission et l’angle θ
du cône de lumiŁre varient avec l’altitude. Au niveau de la mer, θ est de l’ordre du degrØ et les seuils en Ønergie
sont de 22 MeV pour les Ølectrons/positons et de 4,5 GeV pour les muons.
Une gerbe de particules va Ømettre cette lumiŁre tout au long de son dØveloppement dans des directions
proches de son axe. Elle va ainsi Øclairer le sol sur une zone de plusieurs dizaines de mŁtres (la taille dØpendant
de l’Ønergie du primaire).
Un ou plusieurs tØlescopes situØs dans cette zone concentrent la lumiŁre captØe par leur miroir dans le plan
focal oø sont placØs des photo-dØtecteurs. Cette technique est particuliŁrement adaptØe à l’Øtude des gerbes
engendrØes par des photons γ de haute Ønergie (E > 1010 eV). Il existe deux approches diffØrentes pour Øtudier
les gerbes ØlectromagnØtiques :
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FIG. 1.16 : Un des télescopes de
l’expérience HESS.
 L’imagerie : L’image de la gerbe en lumiŁre Cerenkov est formØe
dans le plan focal d’un grand miroir et est analysØe par une camØra
de haute dØnition, constituØe de nombreux photomultiplicateurs.
La forme en "Øpi" caractØristique d’une gerbe de photon est un bon
facteur de rejet des gerbes hadroniques. Une Øtude stØrØoscopique
amØliore nettement ce rejet mais Øgalement l’analyse des gerbes
elle-mŒme.
Aujourd’hui l’expØrience HESS, installØe en Namibie, utilise cette
technique an d’Øtudier les photons cosmiques de 100 GeV à 10 TeV,
provenant des restes de supernovæ et de sources galactiques.
FIG. 1.17 : Expérience CELESTE.
 Échantillonnage spatio-temporel du front lumineux : De nom-
breuses stations balisent une surface plus grande que celle de la
tache Cerenkov. On mesure avec prØcision les temps d’arrivØe du
signal lumineux pour reconstituer le front d’onde Cerenkov. Cette
technique permet d’atteindre les Ønergies les plus basses dans ce
domaine (autour de quelques dizaines de GeV). A ces Ønergies,
les gerbes hadroniques Ømettent beaucoup moins de lumiŁre Cerenkov
que les gerbes ØlectromagnØtiques. De plus, la distribution de pho-
tons au sol fournit des critŁres supplØmentaires pour rejeter les
ØvØnements hadroniques.
L’expØrience CELESTE [24], utilisant cette technique, rØcupØra
les hØliostats d’une ancienne centrale solaire comme balises au
sol. La lumiŁre qu’ils recevaient, Øtait rØØchie vers une tour cen-
trale qui enregistrait sØparØment les signaux grâce à des photo-
multiplicateurs.
Ces deux techniques offrent une trŁs bonne rØsolution angulaire (de 0.1 à 0.2◦). Contrairement au rØseau au
sol, il est nØcessaire de pointer la source ou l’objet que l’on veut Øtudier. Le champs de vue est, en effet, proche
des techniques classiques d’astronomie (3 à 5◦). L’observation n’est possible que par beau temps et par nuits
sans Lune (10% du temps utile).
1.2.3 Une nouvelle astronomie : les neutrinos
En ce qui concerne l’astronomie neutrino, le dØ est double puisqu’à un faible ux, comparable à celui des
photons γ, se combine la difcultØ de dØtection des neutrinos due à leur trŁs faible section efcace (de 10−11
à 10−9 barns pour des Ønergies comprises entre le TeV et le PeV). La dØtection "directe" des neutrinos Øtant
impossible, on cherche à dØtecter soit le muon qu’il peut engendrer (cas des neutrinos muoniques), soit la gerbe
qu’il peut gØnØrer (cas d’un neutrino tau) :
 L’Øtude d’un neutrino muonique νµ se fait donc par la dØtection du muon qu’il va produire en traversant
la matiŁre. Pour que cette interaction ait lieu, il faut que le neutrino traverse une grande quantitØ de
matiŁre (du fait de sa section efcace trŁs faible). On va donc chercher à dØtecter des muons de haute
Ønergie qui sembleraient provenir de la Terre. L’Øtude de ces muons dits "ascendants" permet Øgalement
de se dØbarrasser du principal bruit de fond : les muons secondaires provenant des gerbes atmosphØriques
qui se forment au dessus du dØtecteur. Reste alors comme bruit de fond à basse Ønergie, les muons gØnØrØs
par les neutrinos des gerbes atmosphØriques qui se sont dØveloppØes de l’autre cotØ de la Terre.
Un tØlescope à neutrinos consiste en une sØrie de lignes immergØes en eau profonde ou dans la glace
sur lesquelles sont xØes des modules optiques (photo-multiplicateurs et Ølectronique) regardant vers
le bas (schØma g.1.18). Ces derniers vont enregistrer la lumiŁre Cerenkov Ømise par le muon lors de
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son passage. La trajectoire reconstruite du muon permet alors d’estimer la direction de provenance du
neutrino incident. Son Ønergie est estimØe en à partir de la quantitØ de lumiŁre Cerenkov enregistØe par
photo-multiplicateurs.
Le choix de la profondeur est un compromis entre la difcultØ technique de descendre en profondeur,
et l’obligation de diminuer le bruit de fond des muons "descendants" qui empŒche la prise de donnØes.
On cherche donc à se placer le plus profondØment possible quelque soit le milieu choisi (entre 1 et 2 km
de profondeur). Pour obtenir cette profondeur, les dØtecteurs sont placØs soit dans les abîmes de la mer
soit dans la glace aux pôles. L’eau et la glace prØsentent chacun des avantages et des inconvØnients.
L’eau offre une plus grande longueur d’attØnuation de la lumiŁre, ce qui permet une meilleure rØsolution
angulaire, mais la prØsence de bioluminescence dans la mer ajoute une forte lumiŁre parasite.
L’expØrience ANTARES[25], en construction dans la mer MØditerranØe, devrait permettre l’Øtude du ciel
visible depuis l’hØmisphŁre sud, alors que l’expØrience AMANDA[26], installØe en Antarctique donne
dØjà des rØsultats sur l’hØmisphŁre nord.
FIG. 1.18 : Schéma des lignes d’Antares.
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FIG. 1.19 : Formation d’une gerbe atmosphérique
initiée par un neutrino tau ντ .
 En traversant de la matiŁre, le neutrino tau ντ peut interagir et crØer un tau qui va pouvoir gØnØrer une
cascade de particules (voir gure 1.19). On va donc pouvoir dØtecter ces gerbes à l’aide des mØthodes
classiques (uorescence et rØseaux de dØtecteurs). Cependant, pour que le neutrino ντ donne un τ il doit
traverser une grande quantitØ de matiŁre (du fait de sa trŁs faible section efcace). Les gerbes dues aux
neutrinos tau proviendront plus facilement des zones de matiŁre dense comme la Terre ou les montagnes
qui nous entourent. Les gerbes crØØes seront ainsi soit horizontales soit "ascendantes"6. Dans ce cas, un
dØtecteur de uorescence est alors mieux adaptØ pour les observer.
L’intØrŒt et la faisabilitØ d’une telle expØrience sont aujourd’hui discutØs, en particulier lors de la confØ-
rence "The Second VHE Neutrino Telescope Workshop" qui a eu lieu en Aoßt 2002 à Hawaii.
6La section efficace d’interaction du neutrino tau dans la matière devient relativement élevée avec l’énergie. Autour de 1019 eV, il a
une probabilité faible de traverser la Terre sur une grande distance sans générer un tau et une cascade de particles dans la Terre. Seules
les gerbes horizontales, traversant une grande quantité d’atmosphère, et les gerbes à faible élévation, traversant sur une courte distance
la Terre, peuvent donner des gerbes atmosphériques détectables.
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Récapitulatif des méthodes couramment utilisées
Techniques Particules Seuil en Exemples
utilisØes observables Ønergie d’expØrience
exp.
spatiales
Spectrographe magnØtique p, p, e+ , noyaux E < 1 TeV Bess, AMS...
CalorimŁtre p, p, e+ , noyaux E < 100 TeV JACEE, RunJob...
CalorimŁtre + veto actif γ E < 0.1 TeV EGRET, SAS-2...
exp.
au sol
RØseau de dØtecteurs γ, p, noyaux, ντ E > 100 TeV AGASA, Yakutsk, Auger...
Fluorescence des gerbes γ, p, noyaux, ντ E > 100 TeV Fly’eyes, Hires
Imagerie Cerenkov γ E > 0.1 TeV CANGAROO, Cat, Hess...
Échantillonnage Cerenkov γ E > 0.01 TeV STACEE, CELESTE...
Lignes verticales de PMTs νµ E > 100 eV Antares, AMANDA, km3...
TAB. 1.1 : Récapitulatif des méthodes couramment utilisées pour la détection des rayons cosmiques.
1.3 Spectres et composition
Toutes les expØriences (gure 1.21) sur les rayons cosmiques ont permis de rØaliser le spectre diffØrentiel
d’Ønergie prØsentØ gure 1.20.
satellites
TeV PeV EeVGeV
2
2
2
2
0.6 particule/km /sr/siècle
0.6 particule/km /sr/an
1 particule/km /sr/an
1 particule/m /sr/an
Cheville :
Genou :
2ème genou
Energie (eV)
modulation solaire
détecteurs au sol
ballons
10 particule/m /sr/s2
FIG. 1.20 : Spectre différentiel d’énergie des
rayons cosmiques.
FIG. 1.21 : Zone d’étude des différentes expériences ef-
fectuées pour l’étude des rayons cosmiques. Pour compa-
raison, l’énergie maximale (correspondant à une particule
sur une cible fixe) de plusieurs accélérateurs figurent éga-
lement sur ce graphique.
Le ux s’Øtend sur 32 ordres de grandeur et les Ønergies sur 12 dØcades, atteignant ainsi des Ønergies
macroscopiques de plusieurs Joules. Ce spectre est majoritairement dß aux rayons cosmiques chargØs dont le
ux domine nettement les autres types de particules. Il prØsente des comportements notables :
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 Pour les basses Ønergies (E < 1010 eV), les rayons cosmiques chargØs sont corrØlØs aux vents solaires.
Le ux suit donc un cycle de 11 ans oø il est minimal aux maxima d’activitØ solaire.
 Entre 1010 et 1015 eV, le spectre est bien dØcrit par une loi en puissance en E−2,7. Dans cette gamme
d’Ønergie, on pense que les rayons cosmiques sont galactiques. En effet, des champs magnØtiques irrØ-
guliers (δB ≈ 10−10 T) ancrØs dans le plasma interstellaire de la galaxie dØvient toutes les particules
chargØes. Ce qui dØtruit au passage toute l’information sur leur direction originelle sauf si le rayon de gi-
ration du cosmique est supØrieur aux dimensions galactiques. La formule classique du rayon de giration :
Rparsec =
EPeV
Z ×B10−10T
(1.1)
montre que le connement magnØtique cesse pour des Ønergies supØrieures à 1019 eV.
 Autour de 3.1015 eV, un changement de pente, appelØ "genou", apparaît dans le spectre. L’indice de la loi
en puissance passe ainsi de 2,7 à 3. L’interprØtation reste aujourd’hui controversØe. Cette brisure pourrait
Œtre due à l’existence de sources diffØrentes au-dessus du PeV, à un connement moins important des
rayons cosmiques, à un changement de nature de la particule...
 Autour de 1017 eV un second "genou" apparaît dans le spectre. La pente est alors de 3,2. Ce changement
de rØgime n’est aujourd’hui pas expliquØ, mais les particules au dessus de cette limite, pourraient Œtre
extra-galactiques.
 Enn, vers 5.1019 eV, le spectre semble se redresser avec un indice de 2,2. On appelle cette zone, la
"cheville". Nous reviendrons dans la partie 1.4 sur cette zone des ultra hautes Ønergies.
L’existence de plusieurs techniques d’observation des rayons cosmiques ont permis de s’intØresser sØparØ-
ment aux diffØrents types de particules.
1.3.1 Protons et noyaux
Les particules primaires sont, en trŁs grande majoritØ, des protons ou des noyaux. Ce sont eux qui donnent
le comportement global lorsque l’on Øtudie l’ensemble des rayons cosmiques sans se prØoccuper de leur nature.
On retrouve donc dans le spectre les principaux caractŁres : prØsence des modulations solaires à basse Ønergie,
loi de puissance proche de 2,7, prØsence des "genoux"...
La gure 1.22 montre les spectres respectifs des principaux noyaux (proton, hØlium, fer...). La quantitØ
portØe en abscisse sur ce spectre correspond à l’Ønergie cinØtique du noyau primaire par nuclØon qui le compose
(E/A). Les ux entre diffØrents types de noyau ne sont donc pas trŁs diffØrents si l’on compare l’Ønergie totale
du noyau. Par exemple, le ux d’hØlium est de 3% de celui d’hydrogŁne à 1 TeV par nuclØon (comparaison
à mŒme Ønergie par nuclØon), alors qu’il vaut 60% à 1 TeV par noyau (comparaison à mŒme Ønergie totale :
EH = EHe).
Le ux des rayons cosmiques lØgers reste cependant dominant jusqu’au niveau du premier "genou".
A basse Ønergie (E < 270 MeV), la comparaison entre les abondances des ØlØments dans le rayonnement
cosmique galactique et les abondances dans le systŁme solaire (gure 1.23) prØsente deux diffØrences :
 une sous-abondance des ØlØments lØgers : l’hydrogŁne et l’hØlium.
 une forte surabondance des produits de spallation : lithium, beryllium, bore, ØlØments de masse infØrieure
à celle du fer.
Cette diffØrence s’explique par la volatilitØ des ØlØments lØgers. Les ØlØments non volatiles vont se trouver
sous forme de grain avant l’accØlØration. Ils seront ainsi plus facilement accØlØrØs par une onde de choc telle que
celles des supernovæ. Aujourd’hui, l’existence de rayons cosmiques chargØs entre quelques MeV et jusqu’au
"genou" est d’ailleurs considØrØe comme Øtant due aux supernovæ galactiques.
Le changement de pente dans le spectre en Ønergie au niveau du premier "genou" est suivi d’un alourdis-
sement des rayons cosmiques. Les deux "genoux" apparaitraient comme la superposition de diffØrentes com-
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FIG. 1.22 : Spectre des rayons cosmiques
chargés par type de noyaux.
FIG. 1.23 : Abondances des éléments du
rayonnement cosmique galactique (E <
270 MeV) (trait plein) comparés à celles du
système solaire (pointillé).
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posantes, allant de l’hydrogŁne jusqu’aux noyaux de fer, dont la baisse du ux n’interviendrait pas à mŒme
Ønergie, mais dØpendrait de la charge du cosmique.
Cette partie du spectre a principalement ØtØ ØtudiØe par l’expØrience KASCADE (rØseaux de dØtecteurs au
sol) rØalisØe en Allemagne. Cette expØrience a permis d’estimer le ux de chaque composante entre 1015 et
1017 eV (gure 1.24).
FIG. 1.24 : Résultats de l’expérience KAS-
CADE sur la composition des rayons cosmiques
entre 1015 et 1017 eV.
FIG. 1.25 : Maximum de développement (Xmax)
mesurés par différentes expériences en fonction de
l’énergie du primaire comparés aux différents mo-
dèles.
La mesure du maximum de dØveloppement de la gerbe (Xmax) pour la mŒme zone d’Ønergie a conrmØ ce
rØsultat (gure 1.25) et a ensuite permis d’Øtudier les Ønergies supØrieures. Entre 1017 eV et 1020 eV diffØrentes
expØriences ont alors montrØ un allØgement dans le rayonnement cosmique chargØ, passant d’une majoritØ
d’ØlØments lourds (fer, carbone...) autour de 1017 eV à une superposition d’ØlØments lØgers (proton, hØlium...)
autour de 1019 eV. Cette observation est, de plus, compatible quelle que soit le modŁle hadronique utilisØ pour
la comparaison.
1.3.2 Électrons et positons
Le spectre des Ølectrons/positons au dessus de l’atmosphŁre suit Øgalement une loi de puissance (gure
1.26), mais d’indice spectral de 3,3. Le ux d’Ølectrons/positons est toujours infØrieur à celui des protons et
le rapport e±/p diminue avec l’Ønergie. Étant chargØs et lØgers, les Ølectrons/positons, de basse Ønergie (E <
10 GeV), sont particuliŁrement sensibles aux champs crØØs par les vents solaires et à l’Ømission synchrotron.
On considŁre que les Ølectrons mesurØs ont deux provenances :
 des Ølectrons primaires accØlØrØs depuis une "source". Dans ce cas, les Ølectrons, Øtant soumis à l’Ømis-
sion synchrotron 7 dans le champ galactique, mais Øgalement à la diffusion Compton inverse avec les
photons mous ambiants, perdent trŁs rapidement leur Ønergie. Les sources ne peuvent donc pas Œtre à
plus de quelques centaines de parsecs 8 ;
7L’astronomie radio détecte d’ailleurs les photons du rayonnement synchrotron afin d’étudier la densité et le flux d’électrons dans
la Galaxie.
8Le parsec est défini comme étant la distance à laquelle le demi-grand axe de l’orbite terrestre (qui par définition est égal à une unité
astronomique (ua)) sous-tend un angle d’une seconde d’arc. Si on mesure la parallaxe d’une étoile en secondes d’arc, alors la distance
entre cette étoile et le soleil, exprimée en parsecs, correspond à l’inverse de cet angle : 1 parsec = 3,26 années lumière
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FIG. 1.26 : Spectre des électrons/positons cosmiques d’énergie compris entre 1 et 103 GeV obtenu par diffé-
rentes expériences [27].
 des Ølectrons secondaires crØØs par l’interaction de noyaux lors de leur propagation dans la Galaxie. Ces
derniers sont alors liØs au ux de protons et de noyaux cosmiques.
FIG. 1.27 : Rapport entre le flux de positons et celui d’électrons obtenu par différentes expériences (présenté
par Stéphane Coutu (Expérience Heat) lors de l’IDM 2002).
En ce qui concerne les positons, on considŁre qu’il proviennent Øgalement de l’interaction de noyaux dans
la Galaxie. D’autres thØories ont Øgalement ØtØ proposØes. Les positons observØs pourraient provenir de la dØs-
intØgration de particules de matiŁre noire. Cette derniŁre produirait une paire e+e−. Un pic dans le spectre des
Ølectrons et des positons autour de la masse de la particule initiale est alors attendu. Ce pic, pouvant Œtre cachØ
par les deux autres provenances possibles dans le spectre des Ølectrons, devrait Œtre plus facilement visible dans
celui des positons. Cependant les derniŁres expØriences (gure 1.27) sur ce sujet n’ont pas permis d’observer
ce pic et restent compatibles avec l’hypothŁse de positons secondaires crØØs par interaction de noyaux dans la
Galaxie.
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1.3.3 Anti-matière
Comme pour les positons, on s’attend à ce que des paires proton-antiproton soient crØØes, en trŁs faible
quantitØ, lors de la propagation des noyaux cosmiques dans le milieu interstellaire (thØorie SMR [28]). Reste
cependant à s’assurer qu’il n’existe pas d’autres sources d’antiprotons ou mŒme d’antimatiŁre. En effet, de
nombreuses thØories contemporaines prØvoient des contributions au ux d’antimatiŁre comme : l’annihilation
de "neutralinos", particules super-symØtriques pouvant constituer la matiŁre "manquante" de l’Univers (thØorie
J&K) ; les produits de l’Øvaporation de trous noirs primordiaux (MMO [29] de K. Maki, T. Mitsui et S. Orito) ;
ou mŒme de l’antimatiŁre d’origine primordiale.
FIG. 1.28 : Rapport entre le flux d’antiprotons et le flux de protons obtenu par différentes expériences [30].
Aujourd’hui, diffØrentes expØriences ont ØtØ rØalisØes pour mesurer ce ux (CAPRICE, BESS, Heat...). Les
donnØes (gure 1.28) semblent ne pas conrmer l’existence d’un surplus de ux aux antiprotons secondaires
attendus. Cependant, la faible statistique à basse Ønergie, ne permet pas d’exclure toutes les thØories possibles.
Le rapport anti-hØlium/hØlium est Øgalement ØtudiØ car il permet de xer une limite supØrieure sur l’anti-
matiŁre primordiale. Aujourd’hui c’est l’expØrience BESS qui a la meilleure limite : He/He < 8, 6.10−7.
1.3.4 Photons
Dans l’Øtude des rayons cosmiques, l’astronomie gamma est sßrement, aujourd’hui, le domaine le plus
"riche". Du fait de la nature du rayonnement γ, neutre et stable, les photons se propagent depuis leur sources
"en ligne droite" jusqu’à nous. Leur trajectoire nous renseigne donc directement sur leur origine. Contrairement
aux cosmiques chargØs, il est alors possible de rØaliser un spectre par phØnomŁne astrophysique. Ce spectre est,
le plus souvent, obtenu par addition des donnØes de plusieurs dØtecteurs, permettant ainsi d’Øtudier l’Ømission
des sources sur diffØrents domaines de frØquence allant de l’Ømission radio aux gamma de 1015 eV. Un spectre
"complet" contraint fortement les modŁles de la source ØtudiØe.
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FIG. 1.29 : Sources ponctuelles (E > 100 MeV) du troisième catalogue d’EGRET [31] en coordonnées galac-
tiques.
Les photons γ proviennent principalement des phØnomŁnes astrophysiques les plus violents (voir le cata-
logue d’EGRET [31] gure 1.29) tels que : les supernovæ, les Øtoiles à neutrons, les trous noirs stellaires, les
noyaux actifs de galaxie (AGN), les sursauts γ... L’Øtude de leur spectre a permis d’observer, pour chaque type
de phØnomŁne, des propriØtØs communes que l’on retrouve systØmatiquement, ce qui a conduit à une classi-
cation des sources. Ces critŁres sont ensuite utilisØs pour identier les nouvelles sources observØes. Cependant,
il existe encore de nombreuses sources dont le spectre nous est encore inconnu.
Comme exemples de phØnomŁnes violents Ømettant des γ de haute Ønergie, on peut citer les pulsars ou les
AGNs de type blazars9 :
 Les pulsars Ømettent de façon pØriodique des γ jusqu’au niveau du GeV. Leurs spectres ne dØpassent
gØnØralement pas les 300 GeV, sauf s’ils se trouvent dans une nØbuleuse synchrotron (rØsidu d’une an-
cienne supernova ayant donnØ naissance à une Øtoile à neutron) comme c’est le cas pour la nØbuleuse du
Crabe ou de Vela. Dans ce cas, ils Ømettent, de façon continue, des γ autour du TeV par rayonnement
synchrotron et des γ d’Ønergie supØrieure (E > 1014 eV) par effet Compton inverse des photons synchro-
trons sur les Ølectrons qui leur ont donnØ naissance : mØcanisme appelØ "Synchrotron-Self Compton".
On appelle ce type de pulsar, des plØrions. La gure 1.30 donne l’exemple de la nØbuleuse du Crabe dont
le spectre a ØtØ obtenu à partir des donnØes de plusieurs expØriences [32].
 Les blazars sont des noyaux actifs de galaxie dont l’un de ses jets fait un angle faible avec notre angle
de visØe. Ce sont des sources de haute luminositØ γ. Leur spectre admet deux bosses. La premiŁre est
gØnØralement attribuØe au rayonnement synchrotron des Ølectrons accØlØrØs dans le jet. Pour les blazars
dits "rouges", cette Ømission est maximale autour du visible ou de l’infrarouge. Pour les blazars dits
"bleus", ce maximum est atteint dans l’ultra violet lointain ou dans les rayons X. La deuxiŁme bosse
dans le spectre, dont l’origine reste aujourd’hui controversØe (chocs internes, ...), atteint des Ønergies de
quelques MeV jusqu’au GeV pour les blazars rouges, et peut atteindre 0,5 TeV pour les bleus (exemple
du blazar Mnk 501 gure 1.31 [33]).
9On se limitera ici à ces deux exemples, bien que de nombreux autres types d’objets soient aujourd’hui étudiés.
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FIG. 1.30 : Spectre multiplié par E2 d’émission γ
de la nébuleuse du Crabe, obtenu par plusieurs ex-
périences. Les modèles d’émission synchrotron et de
Synchrotron-Self Compton (IC) prédits y sont repré-
sentés [32].
FIG. 1.31 : Spectre du blazar bleu, Mnk 501, ob-
tenu avec les télescopes BEPPOSAX au niveau des
rayons X et par CAT au niveau du TeV [33]. La
deuxième bosse atteignant des énergies supérieures
au dixième de TeV.
1.4 Le mystère des ultra hautes énergies : les RCUHE
On appelle rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie10 ou rayons cosmiques d’Ønergie extrŒme, les parti-
cules cosmiques dont l’Ønergie est supØrieure à 1019 eV. A ce jour, seulement deux expØriences ont ØtudiØ ce
rayonnement, toutes les deux dans l’hØmisphŁre nord : l’expØrience AGASA (rØseau de dØtecteurs au sol) et
l’expØrience HIRES (dØtecteurs de uorescence). Les deux expØriences n’ont malheureusement pas observØ le
mŒme spectre de RCUHE (gure 1.32). L’expØrience AGASA enregistre un ux sensiblement plus important
que l’expØrience HIRES. Cette diffØrence pourrait Œtre due à une erreur de calibration d’une des deux tech-
niques. De plus, HIRES voit dans le spectre, une forte chute au dessus de 4.1019 eV alors qu’AGASA ne semble
pas l’observer. C’est prØcisØment ce point qui pose problŁme.
En effet, avant d’arriver dans l’atmosphŁre terrestre, les rayons cosmiques doivent traverser une partie de
l’Univers. Durant leur voyage, ils vont perdre leur Ønergie en interagissant avec les particules prØsentes dans
l’espace :
 Les protons ou les noyaux vont interagir avec le fond diffus cosmologique (CMB). AprŁs un parcourt de
100 Mpc (20 Mpc pour les noyaux), leur Ønergie ne peut plus excØder 4.1019 eV.
 Les photons vont interagir avec le fond radio de l’espace et perdre Øgalement trŁs rapidement leur Ønergie.
Si les RCUHE sont principalement des protons, des noyaux, et des photons, et que leurs sources sont
rØparties uniformØment dans l’Univers, une forte chute, appelØe coupure GZK (Greisen, Zatsepin et Kuzmin),
dans le spectre est attendue à partir de 4.1019eV. Elle est observØe par l’expØrience HIRES, mais pas par
l’expØrience AGASA (gure 1.32).
Si la mesure du ux par l’expØrience AGASA est correcte, soit les sources de RCUHE sont proches de nous
(à moins de 100 Mpc), soit la nature des rayons cosmiques est telle qu’ils n’interagissent pas avec les particules
de l’Univers. Cela pose alors le problŁme de l’origine de ces particules et de leur nature.
A ce jour, le ou les sources de ces rayons cosmiques ne sont pas dØterminØes. On sait cependant, qu’à ces
Ønergies, les rayons cosmiques ne sont plus connØs dans la Galaxie. Les sources peuvent donc se trouver dans
10que l’on note RCUHE pour plus de commodité
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FIG. 1.32 : Spectre des rayons cosmiques d’ultra haute énergie, multiplié par E3, mesurés par HIRES et par
AGASA.
d’autres galaxies. De nombreux modŁles existent pour tenter d’expliquer l’existence de telles particules. On
peut les classer en deux catØgories :
 les mØcanismes "Bottom-Up", oø l’on part d’une particule "peu" ØnergØtique que l’on accØlŁre dans des
phØnomŁnes astrophysiques violents (AGN, Supernovae...). Dans ce cas, les RCUHE seraient composØs
de particules chargØes (protons, noyaux).
 les mØcanismes "Top-Down", oø l’on part d’une particule "massive" qui se dØsintŁgre en particules plus
ØlØmentaires à haute Ønergie (dØfauts topologiques, cordes cosmiques...). Dans ce cas, les RCUHE se-
raient composØs de protons, mais aussi, et dans une forte proportion, de photons et de neutrinos. Dans ce
cas, la coupure GZK ne serait pas forcement visible.
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FIG. 1.33 : Ciel vu par AGASA au dessus de 4.1019eV. Présence de plusieurs doublets et de triplets.
En observant les directions d’arrivØe des RCUHE, les deux expØriences ont Øgalement tentØ de mettre
en Øvidence l’existence ou non de sources ponctuelles dans l’Univers. La gure 1.33 montre les ØvØnements
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d’AGASA au dessus de 4.1019eV dØtectØs avec un angle zØnithal infØrieur à 45 degrØs. On peut voir l’existence
de doublets (deux ØvŁnements provenant de rØgion trŁs proche) et de triplets. Cette statistique est malheureuse-
ment trop faible pour pouvoir conclure. De plus, il ne semble pas y avoir d’objet pouvant Œtre à l’origine des ces
RCUHE dans ces directions. L’expØrience HIRES n’a Øgalement pas sufsamment de statistique pour conclure.
1.5 Conclusion
Aujourd’hui, le dØveloppement des techniques de dØtections dans le domaine des astroparticules ouvre
de nouvelles fenŒtres sur l’Univers. La lumiŁre n’est en effet plus le seul messager des objets astrophysiques
qui nous entourent, mais il est possible d’Øtudier les particules chargØes, les rayons gamma, les neutrinos et
mŒme les ondes gravitationnelles (expØrience VIRGO, et bientôt LISA) qu’ils Ømettent. Le croisement de ces
diffØrentes astronomies va permettre de mieux apprØhender l’ensemble des phØnomŁnes astrophysiques.
Les expØriences rØalisØes jusqu’à prØsent ont permis de rØcolter de nombreuses informations sur les rayons
cosmiques. NØanmoins, comme nous l’avons vu prØcØdemment, de nombreuses questions subsistent. En parti-
culier, celle qui nous intØresse dans cette thŁse : l’existence des rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie.
La coupure GZK existe-elle ? Que sont ces RCUHE ? D’oø viennent-ils ? Quelles Ønergies peuvent-ils
atteindre ? Nous verrons dans le chapitre suivant que ces trois questions sont intimement liØes : chaque modŁle
de source ne peut gØnØrer qu’un certain type de particules à certaines Ønergies. Chaque type de particule va Œtre
sujette à diffØrentes interactions durant son trajet dans l’Univers (chapitre 2) et dans l’atmosphŁre (chapitre 3).
C’est pour rØpondre à toute ces questions que l’observatoire Pierre Auger utilisant simultanØment les deux
techniques d’observation (chapitre 4) est aujourd’hui construit.
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Chapitre 2
Les rayons cosmiques d’ultra haute énergie
de la "source" à la Terre
Suite à la dØcouverte de l’existence des rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie, la communautØ scientique
a dØveloppØ de nombreuses thØories essayant d’expliquer leur production et leur propagation dans l’Univers.
Ce chapitre prØsente un partie de ces modŁles, considØrØs aujourd’hui comme Øtant les plus probables. L’ordre
des paragraphes suit le parcourt des rayons cosmiques dans l’Univers : de la "source" à la Terre, oø ils nissent
par gØnØrer une gigantesque cascade de particules dans l’atmosphŁre (chapitre 3) et, pour certain d’entre-eux,
par Œtre dØtectØs (chapitre 4).
2.1 Les sources possibles
A ce jour, il existe de nombreuses thØories qui pourraient expliquer la production des rayons cosmiques
d’ultra haute Ønergie. On peut cependant les classer en deux grandes catØgories (revues [34, 35, 36]) :
 les mØcanismes astrophysiques, appelØs Øgalement "Bottom-Up", oø l’on part d’une particule "peu" Øner-
gØtique que l’on accØlŁre dans des objets astrophysiques violents tels que les noyaux actifs de galaxies,
les sursauts gamma ou les Øtoiles à neutrons.
 les mØcanismes "Top-Down", dits exotiques, oø l’on part d’une particule "massive" (M > 1024 eV)
(cordes cosmiques, particules super-symØtriques...) qui se dØsintŁgre en particules plus ØlØmentaires à
haute Ønergie.
2.1.1 Les modèles astrophysiques : bottom-up
2.1.1.1 Les mécanismes d’accélération classiques
Dans les objets astrophysiques, l’accØlØration des particules va se faire relativement "progressivement".
Cette accØlØration met naturellement en jeu un mØcanisme de transfert d’Ønergie de l’objet astrophysique vers
la particule. Parmi les interactions possibles, l’action des forces ØlectromagnØtiques semble Øvidemment Œtre
la mieux adaptØe pour atteindre de telles Ønergies. Nos modŁles reposent donc sur l’accØlØration de particules
chargØes dans des champs ØlectromagnØtiques importants, produits par des objets astrophysiques violents. Il
existe en fait deux mØcanismes diffØrents, à la base de nombreux modŁles, qui permettent d’accØlØrer ces
particules :
 le premier fait intervenir des champs Ølectriques importants qui accØlŁrent directement les particules
chargØes. Cependant, pour accØlØrer une particule à une Ønergie de 1020 eV, le potentiel du champ doit
atteindre 1020Z Volts oø Z est le nombre atomique de la particule accØlØrØe. Dans l’Øtat de nos connais-
sances, seuls les pulsars (Øtoiles à neutrons en rotation rapide) peuvent prØsenter un tel champ. Nous
38 2. LES RCUHE : DE LA "SOURCE" À LA TERRE
reviendrons sur ce type d’objet dans la section suivante.
 le second repose sur le mØcanisme de FERMI proposØ par ce dernier en 1949 [37]. Dans ce mØcanisme, la
particule effectue une partie de "ping-pong" relativiste entre les deux cotØs d’une onde de choc. Il existe
deux variantes à ce mØcanisme : l’accØlØration de FERMI d’ordre 1 qui a lieu lors de la propagation
d’une onde de choc magnØtique ; et l’accØlØration de FERMI d’ordre 2 qui intervient lorsqu’une particule
chargØe traverse une turbulence magnØtique. Nous allons voir comment, dans ces deux cas, s’effectue le
transfert d’Ønergie entre le milieu accØlØrateur et la particule accØlØrØe.
Nous prØsenterons donc ici, les deux mØcanismes les plus "populaires" que sont : l’accØlØration par onde
de choc (un processus de FERMI d’ordre 1) et l’accØlØration stochastique de FERMI du deuxiŁme ordre.
Accélération de Fermi d’ordre 1 :
En hydrodynamique, un choc est une surface à travers laquelle plusieurs grandeurs physiques (pression, tem-
pØrature, densitØ, champs Ølectrique et magnØtique...) subissent de fortes variations. Il se crØe par exemple
lorsqu’un objet se dØplace dans un milieu à une vitesse plus grande que celle du son. Le milieu est alors,
littØralement, balayØ par les particules qui constituent l’objet supersonique.
En milieu dense, les atomes du front (= l’objet) et ceux du milieu entrent en collision, les uns avec les
autres. Le milieu s’Øchauffe et le choc dissipe une partie de son Ønergie cinØtique sous forme de chaleur. Dans
un choc astrophysique, les milieux sont trop diluØs pour qu’il y ait de rØelle collision. Cependant, si l’objet
supersonique est un plasma, il va crØer un champ ØlectromagnØtique capable d’agir sur les particules chargØes
du milieu amont. Un tel choc est dit non collisionnel.
Pour comprendre comment, à partir d’un tel mØcanisme, on peut accØlØrer des particules chargØes, plaçons
nous, tout d’abord, dans un cas simple, le cas d’un choc plan inni.
ConsidØrons un nuage magnØtique en mouvement (un mur magnØtique) se dØplaçant à une vitesse constante
~V et prØsentant un face plane innie. Soit Ramont le rØfØrentiel du milieu amont (non choquØ) et P une parti-
cule du milieu amont possØdant un vitesse ~v (voir schØma 2.1). Lorsque cette particule va entrer dans le nuage
magnØtique, elle va subir l’effet de champ magnØtique ~B et de champ Ølectrique ~E, crØØs par le plasma en
mouvement dans le milieu choquØ.
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FIG. 2.1 : Rebond d’une particule sur un miroir magnétique et accélération de cette dernière par action du
champ induit par le nuage en mouvement (représentation dans le référentiel de l’ISM (milieu interstellaire), i.e.
extérieur au miroir).
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Par construction, ce champ Ølectrique est nul si l’on se place dans le rØfØrentiel du plasma, qu’on notera
Raval. Par changement de rØfØrentiel, on peut donc estimer la valeur de ce mŒme champ dans le rØfØrentiel
Ramont.
~E = γ( ~E′ − ~V ∧ ~B′) (champ induit) (2.1)
Oø ~E′ et ~B′ sont respectivement le champ Ølectrique et le champ magnØtique du milieu aval Raval. Le
champ ~E′ Øtant nul, ~E est donnØ simplement par :
~E = −γ~V ∧ ~B′ (champ induit) (2.2)
Tant que la particule est dans le nuage magnØtique, elle va subir le champ ~E et Œtre accØlØrØe. ParallŁlement,
elle subit l’effet du champ ~B qui dØØchit sa trajectoire jusqu’à la faire repasser dans le milieu amont. Pour
calculer le gain d’Ønergie ∆E de la particuleP lors de son passage dans le nuage magnØtique, il suft d’intØgrer
le travail de la force Ølectrique le long de sa trajectoire. On a :
∆E =
∫
arc de cercle
~Fel.~dl =
∫
arc de cercle
q ~E. ~uθrdθ (2.3)
Oø r est le rayon de giration de la particule P dans le nuage, donnØ par r ' pqB (q Øtant la charge et
p l’impulsion de P ). Soit θ l’angle d’incidence de la particule P par rapport à la normale au choc1. AprŁs
projection sur l’axe dØni par ~E, l’intØgration sur l’arc de cercle entre E et S devient triviale. En utilisant le
fait que la quantitØ de mouvement est p = Ev/c2, on obtient nalement :
∆E = 2γqV B cos θ
p
qB
= 2γE
vV cos θ
c2
(2.4)
Soit pour un mouvement non relativiste (γ ' 1), le gain d’Ønergie s’Øcrit (au premier ordre en vc ) :
∆E
E
= −2~v.
~V
c2
> 0 (2.5)
On remarque que le gain en Ønergie ne dØpend ni de l’intensitØ du champ magnØtique, ni de la charge de
la particule accØlØrØe. Pourtant, notons le bien, seules les particules chargØes peuvent Œtre accØlØrØe par ce
mØcanisme.
Une autre méthode existe pour trouver ce résultat. C’est d’ailleurs cette méthode qui est le plus souvent
présentée. Elle consiste à réaliser un double changement de référentiel : d’abord du milieu extérieur vers
le plasma, puis inversement du plasma vers le milieu extérieur. cela permet de prendre en compte le champ
électrique ~E sans avoir à le calculer explicitement. Nous allons utiliser cette méthode pour le calcul de l’accé-
lération de Fermi d’ordre 2. Pour obtenir notre résultat, il suffit donc de reprendre l’équation 2.22, en notant
que l’angle d’entrée et l’angle de sortie ont même valeur mais sont de signe opposé.
Accélération par onde de choc
Venons-en maintenant au mØcanisme d’accØlØration le plus populaire en astrophysique : l’accØlØration par onde
de choc. On peut schØmatiser une onde de choc par deux milieux sØparØs par une surface immatØrielle appelØe
front du choc (voir Fig. 2.2). Si l’on se place dans le rØfØrentiel du front, le milieu amont du choc est animØ
d’une vitesse ~v1 dirigØe vers le front et le milieu aval est animØ d’une vitesse ~v2 fuyant le choc.
Si l’on considŁre une particule chargØe P de vitesse ~v entrant dans le milieu aval, elle va subir l’effet
du champ ØlectromagnØtique. Ce milieu va se comporter comme le miroir magnØtique vu prØcØdemment. La
particule va donc subir une dØexion magnØtique et ressortir du milieu en ayant gagnØ une quantitØ Ønergie
1On a considéré ici, que l’angle de sortie est égal à l’angle d’entrée. Ce qui revient à dire que le mur magnétique n’a pas eu le temps
d’avancer avant que la particule ne ressorte, c’est à dire que v  V .
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FIG. 2.2 : Schéma d’une onde de choc, représentée par un front plan, se propageant dans un milieu "amont".
A gauche, le choc est représenté dans le référentiel du front de choc alors qu’à droite, il est schématisé dans le
référentiel amont correspondant, en général au référentiel du milieu interstellaire galactique (ISM).
donnØe par l’Øquation 2.5 avec ~V = ~v2. De la mŒme façon, une fois dans le milieu amont, elle va subir l’effet
du champ ØlectromagnØtique de ce dernier. Elle gagne alors une quantitØ d’Ønergie donnØe par l’Øquation 2.5
avec ~V = ~v1. Au total, elle gagne alors aprŁs un cycle :
∆E
E
= −2~v.~v1 +
~v′. ~v2
c2
(2.6)
Oø v′ est la vitesse de la particule lorsqu’elle retourne dans le milieu amont. Rappelons Øgalement que cette
Øquation n’est valable que pour un choc non relativiste.
En considØrant que la particule est relativiste (v ' c et v′ ' c) et comme la valeur de l’angle est la mŒme à
l’entrØe et à la sortie de chaque milieu, mais s’inverse, on obtient :
∆E
E
= 2 cos(θin)
v1 − v2
c
(2.7)
L’accroissement moyen de l’Ønergie s’obtient en calculant la moyenne du cosinus des angles d’entrØe. Si
l’on se place dans le rØfØrentiel du milieu amont (voir partie droite du schØma 2.2), la distribution angulaire des
particules du milieu est isotrope. La distribution de l’angle θin, aprŁs intØgration sur ϕ, est donc donnØe par :
dn
dθin
∝ 1
2
sin θin (2.8)
La probabilitØ que cette particule passe à travers le front, dØpend de la vitesse relative de la particule par
rapport au front. Les particules fuyant le front (θin > pi/2) ne peuvent pas passer à travers le le front à cause
de leur vitesse plus grande que celle du front. Cependant , elles pourront passer le front aprŁs avoir ØtØ dØviØes
par le champ magnØtique. La probabilitØ de passer à travers le choc, pour un angle θin compris entre 0 et pi/2,
est donc donnØe par :
dP (θin) ∝ 1
2
sin θin(v cos θin)dθin (2.9)
Par consØquence lorsqu’une particule traverse le choc d’amont en aval, la moyenne du cosinus de l’angle
d’entrØe est :
< cos θin >=
∫ pi/2
0 sin θin cos
2 θindθin∫ pi/2
0 sin θin cos θindθin
=
2
3
(2.10)
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Et le gain d’Ønergie moyen est de :
∆E
E
=
4
3
v1 − v2
c
(2.11)
L’usage est de prØsenter ce rØsultat en faisant apparaître la vitesse relative du choc β et le facteur de com-
pression r. On obtient ainsi :
∆E
E
=
4
3
r − 1
r
β oø β = v1/c et r = v1v2 (2.12)
On constate que la variation d’Ønergie est en moyenne positive et qu’elle est du premier ordre en β d’oø le
nom d’accØlØration de Fermi d’ordre 1.
Pour connaître le spectre gØnØrØ par cette accØlØration, nous avons besoin de calculer la probabilitØ Pesc
qu’une particule s’Øchappe de la zone d’accØlØration. Dans notre modŁle, une particule dans le milieu amont
a une probabilitØ de 1 de retourner en aval, tout simplement parce que le choc avance dans le milieu amont,
tandis que la trajectoire de la particule est dØØchie par le champ magnØtique du milieu amont. Par contre, en
aval, la particule voit le choc s’Øloigner vers le milieu amont. Si la dØexion est trop "lente", il peut arriver que
la particule ne puisse plus atteindre le choc. Or plus une particule a d’Ønergie, plus son rayon de giration est
important, et donc plus il faut de temps à la particule, pour retraverser le front d’aval vers amont. On estime
cette probabilitØ en calculant le rapport entre le ux Φentrant de particules qui traversent le choc d’amont en
aval et le ux Φsortant de particules qui traverse une surface ctive, loin en aval du choc.
Le premier ux Φentrant se calcule en intØgrant la probabilitØ qu’une particule a de passer à travers le front
(donnØe par l’Øquation 2.9) multipliØe par la densitØ volumique de particules n0 et la vitesse moyenne des
particules (ici relativistes dont v ' c). On obtient ainsi :
Φentrant =
1
4
n0c (2.13)
Le ux d’Øchappement Φsortant des particules correspond tout simplement à la dØrive des particules à la
vitesse v2 (vitesse du milieu aval). Il est donc Øgal à :
Φsortant = n0v2 (2.14)
La probabilitØ d’Øchappement est ainsi :
Pesc =
Φsortant
Φentrant
=
4v2
v
' 4
r
β (car v ' c) (2.15)
Reste alors à calculer le spectre effectif. En supposant que N0 particules soient injectØes dans le processus
d’accØlØration avec une Ønergie initiale E0, l’Ønergie d’une particule En aprŁs n cycles est :
En = (1 + k)
nE0 oø k =
4
3
r − 1
r
β (2.16)
Et le nombre de particules qui ont cette Ønergie est :
Nn = N0(1− Pesc)n = N0(1− 4
r
β)n (2.17)
On constate qu’effectivement, qu’il y a de moins en moins de particules qui ont une Ønergie de plus en plus
ØlevØe. Le spectre intØgrØ d’Ønergie s’obtient en exprimant Nn en fonction de En. On trouve ainsi :
N(> E) = N0(1− Pesc)
ln (E/E0)
ln (1+k) = N0
(
E
E0
) ln (1−Pesc)
ln (1+k)
(2.18)
Et le spectre diffØrentiel, que l’on a l’habitude de voir, s’obtient en dØrivant le spectre intØgrØ prØcØdent.
Pour un choc non relativiste (β  1) ce ux diffØrentiel s’Øcrit :
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N(E) = (τ − 1)N0
E0
(
E
E0
)−τ
avec τ =
r + 2
r − 1 (2.19)
On constate que le spectre en Ønergie suit une loi en puissance de pente τ qui ne dØpend que du rapport de
compression r = v1/v2 du choc. A partir des Øquations de conservation de la matiŁre, on peut montrer que le
rapport de compression ne dØpend que du rapport des densitØs de matiŁre entre l’amont et l’aval du choc. Dans
le cas d’une onde crØØe dans un gaz monoatomique totalement ionisØ ce rapport est Øgal à 4. Le spectre suit
alors une loi de puissance de pente -2.
Accélération stochastique de Fermi d’ordre 2 :
Historiquement, c’est ce modŁle qui fut proposØ en premier par Enrico FERMI en 1949. Il montrait comment
des nuages de gaz, dans le milieu interstellaire, possØdant des vitesses alØatoires (environ 10 km.s−1) pouvaient
accØlØrer des particules chargØes. La gure 2.3 montre une telle situation.
v
Vθoutθin
Nuage magnetique
P
n
FIG. 2.3 : Schéma représentant l’accélération et l’isotropisation des trajectoire d’une particule traversant un
nuage magnétique. Le référentiel choisi ici est le référentiel de l’ISM, i.e. extérieur au nuage.
Soit Vn la vitesse d’un nuage, βn sa vitesse relative et γn son facteur de Lorentz. Une particule d’ØnergieEin
dans le rØfØrentiel extØrieur au nuage entre dans ce nuage sous un angle d’incidence θin. Son Ønergie E′ dans
le rØfØrentiel Rn du nuage, s’obtient par transformation de Lorentz de son quadri-vecteur Ønergie-impulsion :
E′ = γEin(1− βn cos θin) (rØfØrentiel du nuage) (2.20)
On suppose que, tant qu’elle reste dans le nuage, la particule ne gagne ni ne perd d’Ønergie. Elle ne subit en
fait que des dØexions multiples (sans collision donc sans perte d’Ønergie) et nit par ressortir du nuage sous
un angle de sortie θout. Son Ønergie Eout dans le rØfØrentiel extØrieur au nuage est alors donnØe par :
Eout = γE
′(1 + βn cos θout) (rØfØrentiel de l’ISM) (2.21)
Le gain en Ønergie de la particule est donc Øgal à :
∆E
E
=
βn(cos θout − cos θin) + β2n(1− cos θin cos θout)
1− β2n
(2.22)
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Le gain sera nØgatif si le nuage fuit la particule, dans le cas inverse, le gain sera positif.
L’accroissement moyen de l’Ønergie s’obtient en calculant la moyenne du cosinus des angles d’entrØe et
de sortie des particules. En ce qui concerne l’angle de sortie θout, il est isotropisØe par les dØexions multiples
dans le nuage. La moyenne du cosinus de cette angle est donc nul : < cos θout >= 0. Par contre, la distribution
de l’angle d’entrØe n’est pas uniforme. Elle dØpend de la vitesse ~v de la particule et de celle du nuage ~Vn. En
effet, on peut montrer que la probabilitØ de rencontre à un angle θin donnØe est dØcrite par :
P (θin) = (v − Vn cos θin) (2.23)
On a donc que :
< cos θin >=
∫ 1
−1 cos θin(v − Vn cos θin)d(cos θin)∫ 1
−1(v − Vn cos θin)d(cos θin)
=
−V
3v
' −1
3
βn si P relativiste (2.24)
A partir de l’Øquation 2.22, on en dØduit le gain moyen d’Ønergie lors de la traversØ du nuage :
∆E
E
=
4
3
β2n
1− β2n
' 4
3
β2n (car v  c) (2.25)
On constate que la variation d’Ønergie est en moyenne positive et qu’elle est du deuxiŁme ordre en βn. Le
gain moyen en Ønergie est faible, car il y a pratiquement autant de chocs qui entraînent des pertes (cas oø le
nuage fuit la particule) que de chocs avec gain d’Ønergie. Il est cependant entiŁrement proportionnel à l’Ønergie
E d’entrØe de la particule dans le nuage. Ce rØsultat correspond à l’accélération stochastique de Fermi du
deuxième ordre.
Pour estimer le taux d’accØlØration du processus, il faut connaître le temps moyen 〈∆t〉 entre deux col-
lisions. Soit L la distance moyenne entre deux nuages. En premiŁre approximation, on peut supposer qu’une
particule à peine sortie d’un nuage va directement vers le suivant. On a alors que 〈∆t〉 = L/c. Dans ce cas
extrŒme oø l’on ne perd pas de temps entre deux accØlØration, le calcul du taux d’accØlØration τacc sera le taux
maximal que l’on peut atteindre par ce processus :
dE
dt
=
∆E
〈∆t〉 =
4
3
c
L
β2nE =
E
τacc
d’oø τacc =
3
4
L
c
β2n (2.26)
L’ordre de grandeur de L Øtant de 1 parsec, et celui de βn de 10−4 (vitesse d’un nuage de l’ordre de
10 km.s−1), on obtient un taux τacc > 109 annØe, ce qui limite fortement le processus.
Pourtant, il ne faut pas exclure ce mØcanisme des accØlØrateurs possibles de particules à ultra haute Øner-
gie. En effet, il a ØtØ montrØ que le modŁle d’Enrico FERMI pouvait Œtre appliquØ lorsqu’une particule Øvolue
dans une turbulence magnØtique (Ref. [38]). Dans ces structures, les nombreuses inhomogØnØitØs se com-
portent comme autant de nuages magnØtiques, pouvant accØlØrer, à chaque traversØe, les particules chargØes.
Les Øchanges d’Ønergie, avec la turbulence, peuvent alors Œtre sufsant pour atteindre de hautes Ønergies, voir
de ultra hautes Ønergies.
2.1.1.2 Les sites potentiels
Confinement et accélération
Comme nous venons de le voir, l’accØlØration a lieu tant que la particule reste connØe dans le site accØlØra-
teur. Cette remarque, tout à fait intuitive, est vraie quelque soit le type de mØcanisme mis en jeu, que ce soit
une accØlØration par un champ Ølectrique ou par un mØcanisme de FERMI. Le connement va principalement
dØpendre du champ magnØtique ~B et de la taille caractØristique L du site. Tant que le rayon de Larmor rL de la
particule est infØrieur à L, la particule peut Œtre accØlØrØe. Ce critŁre proposØ par HILLAS en 1984 [39], permet
ainsi d’estimer l’Ønergie maximale Emax atteignable par une particule dans un site donnØ :
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Emax
1 EeV
= Z
(
L
1 kpc
)(
B
1µG
)
(oø Z est la charge de la particule) (2.27)
Il est important de noter que ce critère ne prend pas en compte les différentes pertes d’énergie dans le
milieu accélérateur et suppose que l’énergie maximale n’est pas limitée par le mécanisme d’accélération, mais
seulement par l’échappement des particules. On a en fait plutôt une borne supérieure pour l’énergie maximale
atteignable. Pour prendre en compte l’efficacité du mécanisme d’accélération, HILLAS a introduit un para-
mètre β dans l’équation 2.27. La condition pour qu’un site puisse accélérer une particule à une énergie E
donnée devient alors :B(µG)L(kpc) > E(EeV )/(Z ∗β). Dans la suite, nous ne tiendrons pas contre de cette
éfficacité en fixant β = 1.
Ce critŁre dimensionnel est conventionnellement reprØsentØ dans un diagramme dit "de HILLAS". La taille
caractØristique L y est donnØe en abscisse et l’intensitØ B du champ magnØtique en ordonnØe. Si l’on xe une
charge et une Ønergie, les couples (B,L) possibles, d’aprŁs la formule 2.27, forment alors une droite sous cette
reprØsentation.
Le critŁre de HILLAS restreint ainsi le nombre de candidats à l’accØlØration de particules aux ultra hautes
Ønergies (1020 eV). Le diagramme, gure 2.4 montre l’ensemble de ces sites possibles.
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FIG. 2.4 : Diagramme de HILLAS pour les sites potentiellement capables d’accélérer des rayons cosmiques
aux énergies extrêmes.
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Parmi les sites galactiques, le halo et le disque galactique, ainsi que les supernovæ et les naines blanches
semblent Œtre exclus par le critŁre de HILLAS. Seules les Øtoiles à neutrons arrivent à compenser leur petite taille
par un champ magnØtique trŁs intense. Du cotØ des sources extragalactiques, les sursauts gamma, les lobes et
les noyaux de galaxies actives ainsi que les amas de galaxies semblent constituer les sites les plus favorables à
l’accØlØration des particules d’ultra haute Ønergie (revue [40]).
Les étoiles à neutrons en rotation rapide : les pulsars
Une Øtoile à neutrons possŁde une trŁs forte densitØ (1014 g.cm−3) puisqu’elle conne plus d’une masse
solaire dans une sphŁre de rayon d’environ 10 km. Un tel connement oblige les Ølectrons et les protons qui
la composent, à fusionner en neutron. Cet objet se forme suite à l’effondrement d’une Øtoile. Lors de cette su-
pernovæ, la conservation du moment cinØtique et de l’Ønergie magnØtique de l’objet initial conduit à une Øtoile
à neutrons en rotation trŁs rapide (de pØriode P entre 1 ms et quelques secondes) avec un champ magnØtique
~B trŁs intense (B > 1012 Gauss) en forme de dipôle dont l’axe nord-sud n’est pas nØcessairement alignØ avec
l’axe de rotation. Les Ølectrons de la magnØtosphŁre du pulsar (provenant du reste de la supernovæ) spiralent
autour des lignes du champ magnØtique et Ømettent par rayonnement synchrotron un faisceau radio le long
de l’axe magnØtique. La rotation de ce dernier autour de l’axe de rotation de l’Øtoile crØe un sorte de "phare"
galactique visible si le faisceau balaie la Terre.
FIG. 2.5 : Schéma de la magnétosphère d’une étoile à neutrons en rotation.
Cet objet est Øgalement propice à l’accØlØration des RCUHE. La rotation rapide du champ magnØtique de
l’Øtoile, de vitesse angulaire ~Ω induit en effet un champ Ølectrique intense :
~E = −(~Ω ∧ ~r) ∧ ~B (2.28)
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Ce champ permet, en principe, l’accØlØration des particules de charge Z jusqu’aux Ønergies donnØes par :
Emax ≈ 6.1019 eV . Z
(
B
1013 G
)(
P
10−3 s
)−2
(2.29)
Cependant, cette accØlØration ne peut se faire dans le cône de lumiŁre radio, oø la forte production de paires
e+e− Øcrante le champ Ølectrique. De plus les pertes d’Ønergie par Ømission synchrotron, des particules accØlØ-
rØes, sont trŁs importantes dans un tel systŁme. Seuls les atomes lourds (proche des atomes de fer), peu ionisØs,
peuvent alors Œtre rØellement accØlØrØs par ce mØcanisme.
Un modŁle phØnomØnologique[41] propose, nØanmoins, qu’une fraction importante de l’Ønergie de dØcØlØ-
ration du pulsar soit transfØrØe à des noyaux de fer arrachØs à la surface de l’objet. Seules les Øtoiles à grande
vitesse de rotation (pØriode de l’ordre de la milliseconde) et à fort champ magnØtique (B > 1013 G) seraient
ainsi capables d’accØder aux ultra hautes Ønergies. Aucun objet connu à ce jour ne remplit ces conditions.
Pourtant mŒme une petite fraction de la population des jeunes Øtoiles à neutrons sufrait à expliquer le ux de
rayons cosmiques observØ.
Les noyaux actifs de galaxies
On dit d’une galaxie qu’elle est active, si elle prØsente en son cur une source, particuliŁrement lumineuse,
en plus du rayonnement thermique de ses Øtoiles centrales. Cette rØgion est appelØe noyau actif de galaxie
(abrØviation anglaise : AGN) ou radio galaxie.
Les AGN Ømettent sur une trŁs grande gamme de longueur d’onde (de l’infrarouge jusqu’aux rayons X et
dans mŒme dans certain cas jusqu’au rayon gamma [42, 43] (E > 1 TeV)). Il existe une zoologie importante
d’AGNs classØes en fonction de leur spectre d’Ømission. On y trouve :
 les galaxies de Seyfert, dont la luminositØ est du mŒme ordre de grandeur que la galaxie hôte et qui
prØsentent des raies caractØristiques d’Ømissions dans son spectre ;
 les quasars, extrŒmement lumineux (jusqu’à 1000 fois la luminositØ de la Voie LactØe) qui Ømettent des
rayons X et des gamma ;
 les blazars, dont le spectre radio est plat. Elles sont caractØrisØes par une trŁs grande variabilitØ dans le
temps. Le ux observØ peu variØ en quelque jours.
Tous ces types d’AGN pourraient provenir d’un mŒme phØnomŁne astrophysique, mais vu sous des angles
diffØrents (FIG. 2.6, thØorie d’unication des AGN). Dans cette thØorie, la galaxie hôte est ainsi formØe :
 d’un trou noir super massif (107 − 108 masses solaires) de 10−5 Parsec situØ au centre de la galaxie :
le noyau ;
 d’un disque d’accrétion de taille 10−1 Parsec dont la matiŁre Ømet un rayonnement thermique allant du
bleu aux rayons X, en s’effondrant dans le trou noir ;
 d’un tore de poussière de quelques centaines de parsec, beaucoup plus froid, qui tourne autour du trou
noir. Il est principalement visible en infrarouge ;
 des nuages Øvoluant à grande vitesse au dessus du disque d’accrØtion. Ces nuages peuvent renfermer
diffØrents gaz qui seraient, par absorption, responsables de la prØsence de raie dans le spectre des galaxies
de Seyfert.
 et dans certain cas (BL Lac, blazars), de deux jets de matiŁre relativiste ØjectØe par le trou noir. Ils
peuvent s’Øtendent au-delà de la galaxie hôte et formØs de gigantesques nuages appelØs lobes de galaxie.
C’est dans ces jets que les photons gamma de haute Ønergie sont produits. Des couches de matiŁre
à diffØrentes vitesses sont Ømises par le trou noir. Les couches rapides rattrapent les plus lentes. Une
succession d’onde de choc est ainsi produite dans laquelle sont accØlØrØs (FERMI d’ordre 1) les particules
chargØes (protons et Ølectrons). C’est le mØcanisme des choc internes (internal shock). Des photons
gamma sont alors produits soit [43] :
 par diffusion Compton de photons mous, provenant du rayonnement synchrotron des particules relati-
vistes du jets, sur les Ølectrons du jets : modŁle Synchrotron Self Compton ;
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 par diffusion Compton de photons mous extØrieurs au jet (provenant sßrement des nuages de poussiŁre)
sur les Ølectrons du jets : modŁle External Compton ;
 par interaction proton-gamma ou proton-proton, crØant ainsi des photons gamma : modŁle hadronique.
FIG. 2.6 : Schéma d’unification des noyaux actifs de galaxie.
Parmi les diffØrents objets qui composent les AGNs, plusieurs sites semblent permettre l’accØlØration de
protons à des Ønergies trans-GZK (critŁre de HILLAS) : le noyau, les jets de matiŁre [40], les lobes (accØlØration
de FERMI d’ordre 2) et les points chauds [44].
En ce qui concerne les jets, les prØdictions montrent qu’il est possible d’accØlØrer des protons à des Ønergie
proche de 5.1019 eV en gardant des conditions raisonnables de champ magnØtique et de turbulence.
Sursauts gamma
Les sursauts gamma (Gamma Ray Burst, GRB) sont des ØvØnements extragalactiques caractØrisØs par de
brŁves impulsions de rayonnement gamma à haute Ønergie (0.1-1 MeV), d’une durØe comprise entre 10 milli-
secondes et une dizaine de secondes, suivies d’une queue de rayonnement dans toutes les frØquences du spectre
(afterglow) qui peut durer plusieurs semaines. La distribution spatiale de ces ØvØnements semble particuliŁre-
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ment isotrope et l’on estime leur frØquence à un sursauts tous les millions d’annØe par galaxie.
L’origine des sursauts gamma reste toujours un mystŁre. Sont-ils formØs aprŁs l’explosion d’une super-
novæ particuliŁrement massive (modŁle des collapsars) ou apparaissent-ils aprŁs la collisions de deux objets,
tels que des Øtoiles à neutrons ou des trous noirs (modŁle de coalescence d’astres compacts). Un trou noir
entourØ d’un disque de matiŁre est ainsi formØ. Du plasma est ØjectØ violemment sous forme de deux jets relati-
vistes le long de l’axe de rotation, à l’intØrieur desquels se crØent des ondes de chocs internes entre les couches
plus ou moins lentes (les couches rapides rattrapent les couches lentes : mØcanisme "internal shocks"). Cette
"boule de feu" en expansion rencontre nalement le milieu externe, ce qui crØe une onde de choc (external
shock) dans le milieu interstellaire. Le front est alors progressivement ralenti. Des photons sont Ømis avec des
frØquences de plus en plus faibles (des rayons X jusqu’aux ondes radio) ce qui constitue l’afterglow.
FIG. 2.7 : Schéma représentant le modèle de la boule de feu des sursauts gamma. Au centre un trou noir qui
émet deux jets de plasma où sont produits les photons de hautes énergie.
Ce premier modŁle, dit de la "boule de feu", prØdit correctement l’afterglow à plusieurs longueurs d’onde
ainsi que l’Ømission gamma.
L’accØlØration des rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie semble possible dans le choc externe et surtout
dans les chocs internes. Dans ce deuxiŁme cas, la comparaison entre les pertes d’Ønergie par synchrotron et par
production de pions, et le temps d’accØlØration indique que l’accØlØration des protons serait possible jusqu’à
1020 eV [45, 46]. Cette conclusion dØpend nØanmoins de l’Øvolution des champs magnØtiques lors de l’Ømission
de plasma.
2.1.2 Les modèles top-down
Ces modŁles se soustraient au problŁme d’accØlØration des RCUHE en supposant que les rayons cosmiques
sont produits par la dØsintØgration de particules "X" super massives Mc2 > 1021 eV dans l’Univers. Mais d’oø
proviendraient ces particules ?
Peut-Œtre de l’Univers primitif. En effet, diffØrentes thØories prØvoient la production de particules super
massives, proches de l’Ønergie de grande unication (MUnificationc2 ≈ 1025 eV), durant les transitions de
phase de l’Univers primordial, la phase inationnaire, ou juste aprŁs.
Tout le problŁme est de les maintenir en vie jusqu’à aujourd’hui. En effet, le temps de vie caractØristique
d’une particule super massive de masse M est de :
τvie ≈ ~
Mc2
≈ M
1021 eV
10−37 s (2.30)
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Il existe alors diffØrents modŁles permettant de conserver ces particules, tels que les dØfauts topologiques
et les Wimpzillas.
Un type de défauts topologiques : les cordes cosmiques
Selon les modŁles de Grande Unication, l’Univers a subit plusieurs brisures de symØtrie. ParallŁlement, des
rØgions non causales ont pu Øvoluer indØpendamment vers des Øtats diffØrents lors des transitions de phase de
grande unication.
Une rØgion peut alors avoir subit une brisure spontanØe d’une symØtrie de Jauge de type U(1) sans que
ses voisines en aient subit. Lors d’une reconnexion, il se forme alors une corde cosmique, dØfaut topologique
sØparant une rØgion ou la jauge est exacte d’une rØgion oø elle a ØtØ brisØe. Des particules peuvent avoir acquis
une masse Munification dans la zone brisØe et conserver une masse nulle dans la rØgion oø la symØtrie est
prØservØe.
Les cordes cosmiques sont topologiquement stables, ce qui garantit leur existence en nombre, mŒme au-
jourd’hui. NØanmoins, elles peuvent perdre leur Ønergie de diffØrentes maniŁres : annihilation, collision, inter-
communication ou dØsintØgration. Ces pertes peuvent se faire sous forme d’Ømission d’ondes gravitationnelles
ou de quanta de masse proche de Munification. Ces derniers se dØsintŁgrent alors en paires quark-lepton qui
produisent des jets de hadrons (principalement des pions), des photons et des neutrinos d’ultra haute Ønergie
(> 1023 eV) [47]. Les prØdictions de physique des particules indiquent que les ux de photons et de neutrinos
engendrØs à la source sont dominants aux Ønergies supØrieures à 1020 eV. L’Øtude du rapport photon/hadron
dans le rayonnement cosmique dØtectØ sur Terre permettra ainsi de valider ou non ce modŁle.
Ni la densitØ de cordes cosmiques, ni la quantitØ moyenne d’Ønergie cØdØe par unitØ de temps n’Øtant
connues, on ne peut pas prØvoir le spectre engendrØ par une telle source, mais seulement sa forme. Il est alors
toujours possible de jouer sur les diffØrents paramŁtres pour rendre compte des mesures expØrimentales.
Par dØnition, les dØfauts topologiques sont dispersØs sur des distances cosmologiques. Les RCUHE formØs
vont donc avoir à traverser l’Univers jusqu’à nous. Nous verrons, dans la section suivante, que cela implique
une forte perte d’Ønergie avant leur dØtection sur Terre. En particulier les photons vont pouvoir s’annihiler en
paires e+e− sur le fond radio, micro-onde, infra-rouge et optique (suivant l’Ønergie du photon). Les paires ainsi
produites transfŁrent à leur tour leur Ønergie aux photons des diffØrents fonds diffus par effet Compton inverse
et une cascade ØlectromagnØtique se forme. La production de paires sur le fond diffus n’ayant plus lieu si
l’Ønergie du photon est infØrieure à un TeV, le spectre doit alors prØsenter une bosse entre 10-100 GeV. Or à ce
jour, l’expØrience EGRET a sufsament contraint l’Ømission diffuse du ciel entre 0.1-100 GeV qu’il est devenu
difcile d’expliquer le ux de rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie, à partir de ce modŁle, sans contredire la
limite à basse Ønergie [48].
Notons qu’il existe d’autres défauts topologiques tels que les monopoles magnétiques ou les vortons produi-
sant de la même façon des particules super massives et donc des protons, des photons et des neutrinos d’ultra
haute énergie.
Les Wimpzillas
Ce deuxiŁme scØnario [49] suppose directement que les particules super massives ont un temps de vie trŁs
long. En effet, comme pour le proton oø la dØsintØgration est interdite à cause de la conservation du nombre
baryonique, il peut exister une symØtrie ou un nombre quantique prØservØ, qui assure la stabilitØ de la particule
super massive, appelØ dans ce cas : Wimpzillas.
Cette stabilitØ est cependant trŁs faiblement violØe ce qui provoque leur dØsintØgration et la formation de
gerbes de nuclØons, photons et neutrinos. Comme prØcØdemment, les ux de photons et de neutrinos au dessus
de 1020 eV dominent celui des protons produits, ce qui fait du rapport photons/protons, un bon critŁre pour
valider ou non cette thØorie.
Du fait de leur masse importante, ces particules sont fortement sujettes au puits de potentiel gravitationnel.
On s’attend donc à rencontrer une abondance de ces particules au centre de la Galaxie. La position excentrØe
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de la Terre dans le halo galactique implique alors que le ux de RCUHE soit lØgŁrement anisotrope (prØsentant
un excŁs en direction du centre galactique). Cependant, l’amplitude de cet excŁs pose toujours un problŁme.
Notons également que ces particules super massives pourraient également correspondre à la matière noire
de l’Univers recherchée.
2.2 Propagation des rayons cosmiques
2.2.1 Les interactions
Lors de leur voyage, de la source jusqu’à la Terre, les RCUHE vont interagir avec les particules prØsentes
dans l’Univers. La consØquence principale est que les RCUHE vont perdre une partie plus ou moins importante
de leur Ønergie et que cette perte d’Ønergie sera, à priori, plus importante si le parcours dans l’Univers est long.
Les interactions des RCUHE vont principalement dØpendre de la nature de ce dernier. Nous allons donc Øtudier
successivement les interactions des photons, protons et noyaux d’ultra haute Ønergie (1018 à 1021 eV).
En ce qui concerne les neutrinos, ils ne subissent, à priori, pas de perte d’Ønergie durant leur propagation
en raison de leur trŁs faible section efcace d’interaction. Cependant, et pour la mŒme raison, l’hypothŁse
que les RCUHE soient constituØs majoritairement de neutrinos n’est pas plausible. En effet, leur probabilitØ
d’interagir dans l’atmosphŁre est trop faible pour expliquer le ux de gerbes verticales (ni ascendantes, ni
horizontales) observØ. Il existe nØanmoins des modŁles oø les rayons cosmiques seraient des neutrinos qui
formeraient d’autres particules durant leur propagation dans l’Univers. Nous reviendrons sur ce point dans la
partie modèle hybride 2.2.2.
2.2.1.1 Des photons
Les photons d’ultra haute Ønergie interagissent principalement par crØation de paire e+e− avec les diffØrents
rayonnements prØsents dans l’Univers (REF. [50]) :
γcosmique + γfond → e+ + e− (2.31)
On se retrouve ici dans le rØgime relativiste de KLEIN NISHINA, oø une des particules produites, dans notre
cas l’Ølectron ou le positon, emporte pratiquement toute l’Ønergie du photon initial. Par effet COMPTON inverse
sur le fond ØlectromagnØtique ambiant, cette particule Ømet ensuite un photon dont l’Ønergie est lØgŁrement
infØrieure à celle du photon initial. Ce nouveau photon va pouvoir, à son tour, se propager et interagir avec le
fond ØlectromagnØtique. Chaque cycle diminuant ainsi l’Ønergie du photon.
Notons que la présence d’un champ magnétique lors d’un cycle va augmenter les pertes d’énergie, en obligeant
l’électron (positon) à perdre de l’énergie par émission synchrotron.
Ce processus, toujours possible aux Ønergies considØrØes (1012 à 1022 eV), va voir sa section efcace varier
avec l’Ønergie du cosmique ainsi que l’Ønergie du fond ØlectromagnØtique considØrØ. Tour à tour, l’interaction
avec un type de fond ØlectromagnØtique spØcique domine les pertes d’Ønergie. En dessous de 1014 eV, c’est
l’interaction avec le fond infrarouge qui domine la crØation de paire. Entre 1014 et 1019.5 eV, les photons
interagissent principalement avec le fond diffus cosmologique (CMB). Au-delà, l’interaction a lieu avec le
rayonnement radio de l’Univers.
La gure 2.8 donne les longueurs L(E) d’attØnuation de l’Ønergie des photons dans ces diffØrents fonds de
rayonnement. Cette longueur dØnit les pertes d’Ønergie donnØes par la formule :
dE
dx
= − E
L(E)
(2.32)
Entre 1018 et 1020 eV, les longueurs d’attØnuation sont infØrieures à 10 Mpc. Cela veut dire que l’Ønergie
d’un photon est divisØe par e aprŁs un parcours de 10 Mpc. Les sources de photons à ces Ønergies ne peuvent
donc pas Œtre trop ØloignØes de nous.
2.2. PROPAGATION DES RAYONS COSMIQUES 51
FIG. 2.8 : Longueurs d’atténuation des photons dans plusieurs fonds de rayonnement en fonction de son éner-
gie.
Au dessus de 1020 eV, les photons vont interagir avec le fond radio ce qui diminue leur parcourt dans
l’Univers. A ce jour, ce fond diffus est mal connu. La longueur d’attØnuation associØe n’est donc pas dØnie
avec exactitude. Cependant, entre 1020 et 1021 eV, la longueur d’attØnuation totale ne peut Œtre qu’infØrieure à
100 MPC à cause de l’interaction des photons avec le CMB.
Ces conditions posent un rØelle problŁme aux modŁles de dØfauts topologiques. En effet, ces derniers prØ-
disent l’Ømission de photons, d’ultra haute Ønergie, à des distances cosmologiques de nous. Leur dØtection
semble alors compromise, sauf si l’Ønergie initiale des photons est nettement supØrieure à l’Ønergie dØtectØe.
De plus nous avons vu dans le paragraphe 2.1.2 que ce modŁle impliquait l’existence d’une contrepartie autour
de 10-100 GeV non observØe par EGRET.
Remarque : Les photons subissent également des pertes d’énergie dues à l’expansion de l’Univers durant
leur propagation. La distance caractéristique de ces pertes est d’environ 100 Mpc. Cet effet est donc secondaire
par rapport à la création de paire vue précédemment.
2.2.1.2 Des protons
Il existe 3 sources principales de perte d’Ønergie pour les protons d’ultra haute Ønergie. Chacun de ces
processus domine successivement les autres :
 Entre 1017 et 1018.5 eV, les pertes d’Ønergie sont dominØes par le dØcalage vers le rouge dß à l’expansion
de l’Univers. Dans cet intervalle d’Ønergie, les longueurs d’attØnuation de ce processus, sont de l’ordre
du Gpc.
 Entre 1018.5 et 1019.8 eV, la crØation de paire avec le CMB domine les pertes :
p + γCMB → p + e+ + e− (2.33)
La longueur d’attØnuation de ce processus est de l’ordre de 1500 Mpc (dans le domaine d’Ønergie consi-
dØrØ). Un simple calcul de cinØmatique relativiste montre que cette interaction apparaît à partir de
5.1017 eV, mais sa section efcace reste relativement faible jusqu’à 1018.5 eV. La longueur d’interac-
tion devient alors plus petite que celle du dØcalage vers le rouge.
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 Au dessus de 1019.8 eV, les pertes sont dominØes par la photo-production de pions avec le fond diffus
cosmologique (CMB) :
p + γCMB → ∆+ →
{
p + pi0 → p + γ + γ
n + pi+ → n + νµ + νµ + νe + e+ (2.34)
Le seuil en Ønergie de cette interaction peut s’estimer par un calcul de cinØmatique relativiste. Pour cela,
on se place dans un cas simple : un choc frontal entre le photon du CMB d’impulsion ~Pγ , et le proton
d’ultra haute Ønergie. On calcule alors l’Ønergie du protonEseuil nØcessaire pour que le pion et le nuclØon
Ømis soient au repos. La conservation du quadri-vecteur Ønergie-impulsion impose que :
(Eseuil + Eγ)
2 − (~Pseuil + ~Pγ)2 = (mp +mpi)2 (conservation Ønergie-impulsion) (2.35)
Or comme les impulsions ~Pγ et ~Pseuil sont de direction opposØe, que ‖ ~Pγ‖ = Eγ et que le proton est
ultra relativiste ‖ ~Pseuil‖ ' Eseuil, on obtient :
ESeuil ' mpi(mpi + 2mp)
4Eγ
' 7.10
19
Eγ(meV)
eV (2.36)
Le fond diffus de photon prØsentant un pic d’Ønergie autour de 1 meV, cette interaction apparaît à
7.1019 eV. Pour un calcul exact, il faut prendre en compte la distribution angulaire des chocs, la dis-
tribution d’énergie des photons du CMB ainsi que l’inélasticité du processus.
La longueur caractØristique d’interaction est de l’ordre de 6 Mpc et l’Ønergie perdue dans chaque inter-
action est de l’ordre de 20%. La gure 2.9 illustre cette situation en prØsentant une simulation de la pro-
pagation d’un proton à diffØrentes Ønergies initiales, dans le fond cosmologique de photons. On constate
que l’Ønergie d’un proton Ømis à un Ønergie infØrieure à 1022 eV ne peut pas excØder 2 × 1021 eV aprŁs
∼30 Mpc et 1020 eV aprŁs ∼100 Mpc.
FIG. 2.9 : Energie moyenne des protons en fonction de leur distance de propagation dans l’Univers, pour
différentes énergies de départ.
On s’attend donc à observer une forte dØcroissance du spectre de rayonnement cosmique autour de
5 − 7.1019 eV si les rayons cosmiques sont des protons issus de sources à des distances cosmologiques
(dØfauts topologiques, AGN...). Ce rØsultat obtenu en 1964 par GREISEN, ZATSEPIN et KUZMIN, porte
le nom de ses crØateurs. C’est la fameuse coupure GZK.
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2.2.1.3 Des noyaux
Les noyaux subissent Øgalement des pertes par production de pions. Cependant, l’Ønergie seuil de la rØaction
est nettement supØrieure à cause de la masse plus grande du noyau. En effet, si l’on considŁre qu’un noyau de
nombre de masse A et d’Ønergie E est constituØ de A nuclØons d’Ønergie E/A (approximation classique2),
la photo-production de pions commence à partir de E/A ' Eseuil,p. Dans le cas extrŒme d’un noyau de fer
(ØlØment le plus lourd qui à priori peut Œtre accØlØrØ), le seuil en Ønergie vaut donc environ 4.1021 eV alors
qu’il n’est que de 1.4 × 1020 eV pour un noyau d’hØlium. La production de paire ne va donc pas limiter la
propagation des noyaux entre 1018 et 1020 eV.
En revanche, les noyaux peuvent perdre de l’Ønergie par photo-dissociation avec les photons du CMB ou
du fond infrarouge :
A + γfond → ( A − 1 ) + N oø N est un nuclØon (2.37)
Cette rØaction à lieu lorsque l’Ønergie du photon dans le centre de masse du noyau devient supØrieure à
l’Ønergie de liaison des nuclØons. Pour estimer ce seuil dans le le rØfØrentiel de l’ISM, on se place dans le cas
d’un choc frontal entre le photon d’ØnergieEγ et d’impulsion ~Pγ , et un noyau d’ØnergieEA et d’impulsion ~PA.
On calcul alors l’Ønergie nØcessaire au noyau pour crØer un nuclØon seul et un noyau de masse atome A − 1,
tous les deux au repos :
(EA + Eγ)
2 − (~PA + ~Pγ)2 = (mA−1 +mnucl)2
⇒ E2A − ~P 2A︸ ︷︷ ︸
= m2A
+E2γ − ~P 2γ︸ ︷︷ ︸
= 0
+2EAEγ − 2~PA. ~Pγ = (mA−1 +mnucl)2 (2.38)
Or comme le choc est frontal ( ~Pγ et ~PA opposØs) et que le noyau est ultra-relativiste (‖ ~PA‖ ' EA), on
obtient :
EA,seuil ' (mA−1 +mnucl)
2 −m2A
4Eγ
⇒ EA,seuil ' (mA−1
Eliaison︷ ︸︸ ︷
+mnucl−mA)(mA−1
' 2mA︷ ︸︸ ︷
+mnucl+mA)
4Eγ
⇒ EA,seuil ' A
2
Eliaison(MeV)
Eγ(meV)
1018eV
(2.39)
oø Eliaison est l’Ønergie de liaison des nuclØons dans le noyau considØrØ. Cette Ønergie peut Œtre estimØe
par la formule de BETHE-WEIZSACKER. Elle est de quelques MeV pour un noyau de fer. Le seuil d’Ønergie de
photo-dissociation se situe alors autour de 7.1019 eV, c’est à dire à une valeur proche de la coupure GZK pour
les protons.
Dans ce processus, le noyau perd de l’Ønergie (environ E/A à chaque interaction) mais aussi un nuclØon.
Le noyau s’allŁge donc lors de sa propagation. La longueur d’interaction de ce processus est trŁs courte :
environ 1 Mpc. Si des sources, rØparties uniformØment dans l’Univers, Ømettent exclusivement des noyaux de
fer jusqu’à 1022 eV selon une loi de puissance en -2, on ne devrait pas observer que des noyaux de fer d’ultra
haute Ønergie, mais un Øtalement de noyaux de masse infØrieure selon la distribution donnØe par la courbe 2.10
(REF. [51])
Par contre, pour les scØnarii oø les RCUHE sont produits à courte distance (on pense par exemple aux
pulsars galactiques), ce processus ne modiera pas (ou peu) la nature des particules initialement accØlØrØe.
Notons Øgalement que les noyaux vont subir des pertes d’Ønergie par production de paire et pas dØcalage
vers le rouge. Mais ces pertes sont nØgligeables face à la photo-dissociation.
2Ce modèle très simpliste donne néanmoins une très bonne approximation de l’énergie seuil du processus
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FIG. 2.10 : Distribution du nombre de masse que l’on doit observer, dans un scénario où des sources, répartis
uniformément dans l’Univers, émettent exclusivement des noyaux de fer selon un indice spectral égale à -2
((REF. [51]))
2.2.2 Les modèles hybrides
Comme nous venons de le voir, il semble compromis que des RCUHE Ømis à des distances cosmologiques,
nous parviennent sans perdre une grande partie de leur Ønergie. En effet, que ce soit des protons, des photons
ou des noyaux, il existe toujours un processus qui fait perdre de l’Ønergie lors de la propagation dans l’Univers.
Pourtant, mis à part certains modŁles comme les pulsars ou les particules super-symØtriques, il semble difcile
que les RCUHE proviennent de source Galactique.
Des physiciens ont donc essayØ de contourner le problŁme, en cherchant des mØcanismes qui pourraient
limiter, voir mŒme Øviter, les pertes d’Ønergie durant la propagation. Ces modŁles, dits hybrides, font appel
aux mØcanismes top-down ou bottom-up pour l’accØlØration des particules, et utilisent ensuite de la nouvelle
physique lors de la propagation.
Parmi ces modŁles, on trouve :
 le modŁle de la violation de l’invariance de Lorentz [52]. En effet, il a ØtØ montrØ qu’une faible violation
du principe fondamental, interdit la photo-production de pions. Les RCUHE pourraient alors Œtre des
protons qui se propageraient à des vitesses lØgŁrement supØrieures à la vitesse de la lumiŁre ;
 les Z-burst [53]. Dans ce scØnario, les RCUHE sont des neutrinos produits, à priori, par un mØcanisme
top-down. Ils peuvent alors traverser l’Univers, en ligne droite, sans pratiquement interagir. Cependant,
une fraction, non nØgligeable, de ces neutrinos vont interagir avec les neutrinos reliques dont la rØsonance
due au Z0 accroît fortement la section efcace d’interaction. Le Z0 engendrØ crØe un jet puis une gerbe
ØlectromagnØtique et hadronique qui peut donner lieu à un ou plusieurs ØvØnements d’ultra haute Øner-
gie (proton, photons, neutrinos...). Ce scØnario impose tout de mŒme l’injection de neutrinos d’Ønergie
supØrieure à 4.1021 ∗ (mν/1eV)−1 eV oø mν est la masse du neutrino relique.
2.2.3 L’effet des champs magnétiques
Lors de leur propagation, les RCUHE traversent diffØrents champs magnØtiques. Si la nature du rayonne-
ment est neutre (photons, neutrons ou neutrinos), les rayons cosmiques ne subissent pas l’effet des champs
magnØtiques. Leur trajectoire reste alors pratiquement rectiligne. Les seules dØections proviennent des inter-
2.3. INTÉRET DE DÉTERMINER LA NATURE DES RCUHE ET CONCLUSION 55
actions qu’ils subissent. Elles sont cependant trŁs faibles en raison du formidable boost de LORENTZ mis en
jeu à chaque interaction.
Si, par contre, les RCUHE sont chargØs (protons ou noyaux), leur trajectoire est modiØe par la prØsence
des champs magnØtiques. Pour des sources galactiques seul le champ galactique inuence la trajectoire. Pour
des sources à des distances cosmologiques, les rayons cosmiques subissent successivement le champ extraga-
lactique puis le champ galactique avant d’arrivØe jusqu’à nous.
2.2.3.1 Le champ magnétique Galactique
DiffØrentes mØthodes, telles que l’Ømission synchrotron de sources connues ou la rotation FARADAY des
sources polarisØes, ont permit de cartographier le champ magnØtique galactique. Ce dernier semble Œtre consti-
tuØ d’une composante rØguliŁre de quelques micro-Gauss qui suit les bras spiraux de la Galaxie, et d’une
composante turbulente dont l’amplitude est du mŒme ordre que la composante rØguliŁre.
Un telle structure a pour effet de diffuser les rayons cosmiques chargØs à basse Ønergie, rendant isotrope leur
direction d’arrivØe sur la Terre. MŒme à ultra haute Ønergie (1020 eV), son effet reste sufsamment important
pour isotroper les directions d’arrivØe des noyaux lourds tels que les noyau de fer, et brouille les sources de
protons.
Dans ces condition, une source ponctuelle au centre galactique à 1018 eV, telle que AGASA semble observer,
ne peut qu’Œtre observØe qu’en particules neutres, à priori des neutrons.
2.2.3.2 Les champs magnétiques extragalactique
La mØthode de rotation de FARADAY de sources polarisØes a permis d’estimer l’amplitude du champ ma-
gnØtique des amas de galaxies (environ quelques µGauss), mais Øgalement de mettre une limite supØrieure
sur le produit B
√
lc oø B est le champ magnØtique extragalactique moyen et lc la longueur caractØristique de
cohØrence du champ magnØtique.
Deux scØnarios sont alors possibles [54] :
 Un champ extragalactique faible et relativement homogène. Dans ce cas les RCUHE seraient peu dØviØs
et leur sources pourraient Œtre observØe (si la nature et le champ magnØtique galactique le permet) ;
 Un champ extragalactique fort et très inhomogène rØpartit suivant les rØgions de forte densitØ baryo-
nique (laments...). Les sources devraient alors paraître brouillØes (cela dØpend Øgalement de la nature
et de du champ magnØtique galactique)
2.3 Intéret de déterminer la nature des RCUHE et conclusion
À la lumiŁre de ce qui prØcŁde, la connaissance de la nature des rayons cosmiques d’Ønergie extrŒme est
l’une des informations les plus pertinentes pour rØsoudre l’Ønigme des RCUHE. En effet, nous avons vu qu’à
priori seuls les modŁles Top-down dans lesquels les cosmiques ne sont pas accØlØrØs mais produits par dØsintØ-
gration d’une particule massive, Øtaient capables d’Ømettre des photons et des neutrinos d’Ønergie extrŒme. À
l’opposØ, seuls les modŁles Bottom-up pour lesquels les rayons cosmiques sont accØlØrØs par des phØnomŁnes
astrophysiques violents, peuvent produire des noyaux lourds d’ultra haute Ønergie.
La prØsence ou non de photons, de neutrinos ou de noyaux lourds dans le ux de rayons cosmiques d’ultra
haute Ønergie permettra alors d’exclure une partie des modŁles thØoriques et de contraindre les autres. ParallŁ-
lement, la connaissance de la nature et donc de la charge des RCUHE permettront d’Øvaluer le parcourt de ces
derniers dans l’Univers, d’estimer la distance des sources et mŒme, dans le cas oø ils sont chargØs, d’effectuer
une mesure des champs magnØtiques extragalactiques et/ou galactiques.
Pour toute ces raisons, il est important d’identier les rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie. Cependant,
le ux de ces derniers Øtant trŁs faible, la dØtection et donc l’identication des RCUHE ne peuvent se faire qu’à
partir des gerbes qu’ils crØent dans l’atmosphŁre.
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Chapitre 3
Les grandes gerbes de l’atmosphère
AprŁs avoir ØtØ crØØs par un mØcanisme encore indØterminØ et aprŁs avoir traversØ une partie l’Univers,
certains rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie pØnŁtrent dans l’atmosphŁre oø ils vont pouvoir interagir avec
les molØcules prØsentes. Cependant, ces interactions dØpendent de la nature du cosmique primaire. En effet :
 un photon ou un Ølectron va interagir ØlectromagnØtiquement et gØnØrer une gigantesque gerbe de parti-
cules ØlectromagnØtiques dans l’atmosphŁre ;
 les hadrons (nuclØons, noyaux) vont gØnØrer par interactions fortes une cascade de particules Ølectroma-
gnØtiques et hadroniques ;
 enn, les neutrinos, qui ne seront pas abordØs dans ce chapitre, ne pouvant interagir que par interaction
faible ne vont former que trŁs rarement des gerbes dans l’atmosphŁre.
Ce chapitre prØsente donc les diffØrentes interactions qui mŁnent à la formation des gerbes atmosphØriques
en prØcisant tout d’abord le dØveloppement des gerbes ØlectromagnØtiques, puis en expliquant la formation des
cascades hadroniques.
3.1 Les gerbes électromagnétiques
Seuls les photons et les Ølectrons/positons d’ultra haute Ønergie peuvent gØnØrer des grandes gerbes atmo-
sphØriques purement ØlectromagnØtiques. Cependant, les RCUHE ne peuvent pas Œtre des Ølectrons à cause des
pertes d’Ønergie importantes lors de leur accØlØration et lors de leur propagation dans l’Univers. On ne considØ-
rera donc dans ce paragraphe, que les gerbes initiØes par les photons d’ultra haute Ønergie et les effets qui leur
sont spØciques.
NØanmoins, le processus de formation des gerbes ØlectromagnØtiques est valable pour les sous-gerbes gØnØ-
rØes par des photons et des Ølectrons secondaires, i.e. produits aprŁs la premiŁre interaction du rayon cosmique
dans l’atmosphŁre.
3.1.1 Formation de la gerbe
Lorsqu’un photon de haute Ønergie entre dans l’atmosphŁre, il va interagir par production de paire e+e−
avec le champ ØlectromagnØtique des particules chargØes du milieu (noyaux ou Ølectrons des molØcules de
l’atmosphŁre). Les leptons ainsi formØs vont rayonner des photons par Bremsstrahlung1 qui à leur tour vont eux-
mŒmes produire des paires e+e−, et ainsi de suite, crØant une gigantesque gerbe de particules dans l’atmosphŁre.
Le nombre moyen N e(X) d’Ølectrons e± croit avec X , la profondeur de pØnØtration dans l’atmosphŁre en
g.cm−2, tant que le Bremsstrahlung domine les pertes par ionisation des Ølectrons et tant que l’Ønergie des
1L’ensemble des interactions mises en jeu dans le développement des gerbes étant des interactions standards de la physique des
particules, nous ne décrirons pas ici leur mécanismes. Pour plus d’informations, on peut se référer au PDG [55] ou à la thèse de Pierre
DA SILVA [56].
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photons produits est sufsante pour permettre la production de paire e+e− (E > 1, 022 MeV). Le nombre
d’Ølectrons N e(X) passe ainsi par un maximum en Xmax.
Les simulations et les formules semi-empiriques des modŁles dØveloppØs par ROSSI et GREISEN [57]
montrent qu’au stade du dØveloppement maximal, le nombre d’Ølectrons (N e)max ainsi que la position Xmax
sont essentiellement proportionnels à Eγ , l’Ønergie du primaire. Le tableau 3.1 prØsente des exemples de pro-
fondeur maximale obtenue pour diffØrentes Ønergies d’un photon primaire :
Eγ Profondeur du maximum Nb Ølectrons au maximum
primaire en g.cm−2 en m (vertical) (N e)max
30 GeV 216 12000 50
1 TeV 345 8000 1200
1000 TeV 600 4400 9× 105
1019 eV 936 1200 7× 109
1020 eV 1021 0 7× 1010
TAB. 3.1 : Exemples de profondeurs obtenues pour différentes énergies d’un γ primaire.
Durant le dØveloppement de la gerbe, les photons dont l’Ønergie est supØrieure à 5 MeV peuvent interagir
par rØactions photo-nuclØaires (absorption du photon par un noyau) et Øjecter des neutrons et/ou des protons
d’un noyau, ou produire directement des muons et des mØsons. Ces derniers vont ensuite, aprŁs avoir perdu
leur Ønergie par Bremsstrahlung, se dØsintØgrer en muons et en neutrinos. La section efcace de ces interac-
tions Øtant infØrieure de plusieurs ordres de grandeur à celle de la production de paire, ces ØlØments restent peu
nombreux par rapport aux Ølectrons et aux photons de la cascade ØlectromagnØtique.
Remarque : une gerbe initiée par un électron va subir le même type de développement à la différence que
c’est le rayonnement de freinage et non la production de paire qui amorce la cascade dans l’atmosphère.
3.1.2 Sections efficaces d’interaction des photons d’ultra haute énergie dans l’atmosphère
La gure 3.1 prØsente la section efcace des diffØrentes interactions des photons avec des atomes de carbone
(Z = 6) et de plomb qui ont ØtØ ØtudiØes sur accØlØrateurs [58]. L’atmosphŁre Øtant principalement composØe
d’atomes d’azote (Z = 7) et d’atomes d’oxygŁne (Z = 8), les interactions des photons dans l’air sont proches
de celles observØes dans le carbone.
A partir de 100 GeV, la section efcace totale d’interaction, nettement dominØe par la production de paire
avec les noyaux et les Ølectrons du milieu, est pratiquement constante (autour de quelques centaines de mb).
En supposant qu’il en est de mŒme aux Ønergies extrŒmes, un photon d’ultra haute Ønergie entrant dans l’atmo-
sphŁre interagira donc prØfØrentiellement par crØation de paire et dØclenchera une cascade ØlectromagnØtique
comme dØcrit dans le paragraphe prØcØdent.
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FIG. 3.1 : Section efficace totale d’interaction des photons avec un atome de carbone (à gauche) et un atome
de plomb (à droite) en fonction de l’énergie du photon [58] :
 σp.e. = Interaction atomique (Éjection d’électron, absorption du photon)
 σcoherent = Diffusion cohérente (diffusion Rayleigh)
 σincoh = Diffusion incohérente (diffusion Compton sur un électron)
 κn = Production de paire avec le noyau
 κe = Production de paire avec les électrons
 σnuc = Absorption photo-nucléaire (le plus souvent suivit par l’émission d’une particule (neutron, proton))
Cependant, la section efcace des interactions photo-nuclØaires n’a, à ce jour, jamais ØtØ ØtudiØe au dessus
de quelques dizaines de TeV. Elle est donc obtenue par extrapolation sur plus de 6 ordres de grandeur des me-
sures rØalisØes sur les collisionneurs protons-Ølectrons (ex. expØrience ZEUS sur l’accØlØrateur HERA [59] et
H1 sur DESY Hamburg). Il existe diffØrentes extrapolations et Øgalement diffØrents modŁles faisant intervenir
une "nouvelle physique" qui estiment cette section efcace aux Ønergies extrŒmes. La gure 3.2 prØsente trois
ajustements possibles : la section efcace σPDG dØcrite dans le PDG [55], σmod [60] obtenue par une autre
extrapolation et la section efcace σextr [61] obtenue par ajustement d’un modŁle exotique sur les donnØes de
basse Ønergie. Ce dernier modŁle fait intervenir des Pomerons dans l’interaction photon-proton qui augmentent
fortement la section efcace d’interaction.
La valeur de la section efcace des interactions photo-nuclØaires est donc comprise entre quelques dixiŁmes
de millibarns et une dizaine de millibarns au dessus de 1019 eV. Cette valeur Øtant au moins infØrieure d’un ordre
de grandeur à celle du processus de production de paire, les mØcanismes hadroniques sont nettement plus rares
que la crØation de paire. Cependant comme nous allons le voir dans le paragraphe suivant l’effet LPM va limiter
le processus de production de paire des photons de plus de 1019 eV. Les interactions hadroniques vont alors
devenir plus probables, voir dominantes (en fonction du modŁle considØrØ) à ultra haute Ønergie.
Remarque : nous verrons dans le chapitre 8 que cette incertitude va limiter la recherche de photons dans
les rayons cosmiques d’ultra haute énergie.
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FIG. 3.2 : Extrapolations de la section efficace totale des interactions hadroniques photon-proton [62] obtenues
sur les données à basse énergie [63]. L’extrapolation σPDG décrite dans le PDG [55] est en générale utilisée.
Il existe cependant d’autres extrapolations qui prévoient des sections efficaces plus grandes, comme σmod [60]
et σextr [61]. La section efficace photon-air est donnée par : σγ−air = 11.5 σγ−p.
3.1.3 L’effet LANDAU-POMERANCHUK-MIGDAL
Aux Ønergies extrŒmes, la longueur d’interaction ØlectromagnØtique (Bremsstrahlung et crØation de paire)
augmente fortement. Si cette derniŁre devient plus grande que la distance moyenne entre deux atomes, l’ap-
proximation de BETHE-HEITLER consistant à considØrer une interaction entre la particule incidente et un noyau
de milieu n’est plus valide et il faut prendre en compte l’ensemble des noyaux voisins. Cela va engendrer un
effet d’interfØrences destructives connu sous le nom d’effet LANDAU-POMERANCHUK-MIGDAL ou effet LPM
qui va diminuer la section efcace des processus ØlectromagnØtiques dans la matiŁre [64].
Cet effet dØpend principalement du produitEem ·ρmilieu oøEem est l’Ønergie de la particule ØlectromagnØ-
tique (Ølectron ou photon) et ρmilieu est la densitØ atomique du milieu considØrØ. La gure 3.3 prØsente le taux
de production de paire e+e− dans l’atmosphŁre en fonction de la fraction d’Ønergie u emportØe par l’Ølectron
et à diffØrentes altitudes (i.e. diffØrentes densitØs d’air).
On constate que l’augmentation de l’Ønergie du photon et l’augmentation de la densitØ atomique de l’air
(diminution de l’altitude) diminuent le taux de conversion des photons en paire e+e−. On constate Øgalement
que, comme dans le rØgime de KLEIN-NISHINA, la distribution de l’Ønergie du photon entre les deux leptons
devient asymØtrique à haute Ønergie.
La diminution de la section efcace de production de paire va avoir comme principales consØquences de
retarder le dØveloppement des gerbes ØlectromagnØtiques et d’augmenter les uctuations du dØveloppement
dans l’atmosphŁre. En effet, si la premiŁre interaction a lieu, par chance, à haute altitude, et que les secondaires
sont en dessous du seuil de l’effet LPM, la gerbe se dØveloppe quasi-normalement. En revanche, si la premiŁre
interaction est retardØe et a lieu dans un milieu plus dense qu’usuellement, les secondaires peuvent à leur tour
Œtre soumis à l’effet LPM. Il en rØsulte alors un dØlai important sur le dØveloppement de la gerbe.
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FIG. 3.3 : Effet LPM sur la production de paire des photons de haute énergie dans l’atmosphère : taux dif-
férentiel dN/du de conversion des photons en paire e+e− en fonction de la fraction d’énergie u emportée
par l’électron pour différentes énergies et pour 3 altitudes [65]. A basse énergie (courbes noires et rouges) la
distribution correspond à la distribution obtenue dans l’approximation de BETHE-HEITLER qui ne prend pas
en compte l’effet LPM.
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La gure 3.4 illustre cela en prØsentant le prol longitudinal, i.e. le nombre d’Ølectrons de la gerbe en
fonction sa profondeur de dØveloppement, pour des photons de 3× 1020 eV, avec et sans l’effet LPM.
FIG. 3.4 : Profils longitudinaux de gerbes atmosphériques verticales initiées par des photons de 3 × 1020 eV
avec et sans l’effet LPM [66].
MŒme si l’effet LPM intervient dŁs 1016 eV pour le Bremsstrahlung des Ølectrons et dŁs 1017 eV pour la pro-
duction de paire des photons, il reste relativement nØgligeable en dessous de 5× 1019 eV en ce qui concerne le
dØveloppement des gerbes dans l’atmosphŁre.
Remarque : cet effet sera une signature de la présence de photons dans le rayonnement cosmique d’ultra
haute énergie. Nous verrons dans le chapitre 5 et surtout dans le chapitre 8, comment il peut se manifester dans
les données d’Auger.
3.1.4 L’effet de preshower des photons dans le champ magnétique terrestre
Les photons d’ultra haute Ønergie ont Øgalement la possibilitØ d’interagir avec le champ magnØtique ter-
restre pour crØer une paire e+e− avant mŒme de pØnØtrer dans l’atmosphŁre. Les leptons ainsi formØs vont
alors produire de nombreux photons par rayonnement synchrotron (magnØto-Bremsstrahlung) et ces nouveaux
photons vont à leur tour pouvoir, si leur Ønergie est sufsante, produire des paires e+e− dans le champ magnØ-
tique terrestre. Ainsi un groupe de photons et d’Ølectrons entre dans l’atmosphŁre au lieu d’un unique photon
d’ultra haute Ønergie. On dit que le photon s’est converti en une prØ-gerbe de particules (d’oø le nom d’effet de
preshower) qui conservent la direction d’incidence du primaire.
La probabilitØ de ce phØnomŁne, mis en Øvidence par MCBREEN et LAMBERT [67] en 1981 à partir du
travail de ERBER [68] de 1966, dØpend de l’Ønergie Eγ du photon primaire et de la valeur B⊥ du champ ma-
gnØtique terrestre normal à la propagation du photon. L’effet de conversion des photons est donc liØ à la position
gØographique d’observation des rayons cosmiques. La gure 3.5 prØsente graphiquement la probabilitØ de pre-
shower dans le champ magnØtique terrestre prØsent au niveau du site Auger Sud (voir chapitre 4) en fonction
de l’angle d’incidence du photon et de son Ønergie Eγ .
Ainsi, suivant la direction d’arrivØe du photon d’Ønergie (E > 50 eV), on obtient soit un seul photon d’Øner-
gie E soumis à l’effet LPM (si il arrive dans une direction proche de celle du champ magnØtique), soit plusieurs
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FIG. 3.5 : Probabilité de conversion des photons dans le champ magnétique terrestre présent au niveau du
site Auger Sud en fonction de la direction d’arrivée. La probabilité est grande lorsque la zone est sombre
(0=blanc,1=noir). Les cercles en pointillés représentent (du centre vers l’extérieur) 30 et 60◦ d’angle zénithal.
Cette figure provient de la référence [69].
centaines de photons et quelques paires e+e−. Ces particules ayant moins d’Ønergie que le photon primaire
subissent moins l’effet LPM que le photon seul. Elles gØnŁrent alors une gerbe ØlectromagnØtique haut dans
l’atmosphŁre qui correspond en fait à la superposition de plusieurs gerbes crØØes par chacune des particules
secondaires. La gure 3.6 illustre cela en prØsentant le prol longitudinal de gerbes initiØes par des photons de
3 × 1020 eV convertis et non convertis. Notons Øgalement que la diminution de l’effet LPM rØduit les uctua-
tions du dØveloppement des gerbes dans l’atmosphŁre.
Du fait de l’intensitØ du champ magnØtique terrestre (quelques dizaines de micro-Tesla), l’effet de presho-
wer n’intervient que pour les photons d’Ønergie supØrieure à quelques 1019 eV. Il reste cependant trŁs faible en
dessous de 5× 1019 eV, comme on le voit sur la gure 3.5.
Remarques :
– cet effet n’a été implémenté que très récemment dans les programmes de simulations de gerbes atmo-
sphériques ;
– nous verrons dans le chapitre 8, comment cet effet combiné à l’effet LPM va créer une asymétrie en angle
azimutal dans les données d’Auger s’il y a une présence de photons dans les rayons cosmiques d’ultra
haute énergie.
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FIG. 3.6 : Profils longitudinaux de gerbes atmosphériques verticales initiées par des photons de 3 × 1020 eV
convertis et non convertis, avec et sans l’effet LPM.
3.2 Les gerbes hadroniques
Seules les particules susceptibles d’interagir par interaction forte vont pouvoir initier une gerbe hadronique
en pØnØtrant dans l’atmosphŁre terrestre. Parmi les candidats pouvant expliquer la prØsence des rayons cos-
miques d’ultra haute Ønergie, les nuclØons et les noyaux dont la charge est à priori infØrieure à celle des noyaux
de fer (chapitre 2), sont les seules particules à pourvoir gØnØrer ce type de gerbes.
3.2.1 Formation de la gerbe
Les nuclØons et les noyaux entrant dans l’atmosphŁre interagissent nuclØairement avec les atomes du milieu
et produisent des pions (pi±,pi0) et des kaons (K±,K0). Lors de cette premiŁre interaction, certains des nuclØons
des atomes cibles peuvent Œtre ØjectØs. Ces derniers, le reste du noyau primaire, et les mØsons continuent alors
leur parcourt et interagissent par collisions nuclØaires avec les autres atomes du milieu tant que leur Ønergie le
permet. Ces particules forment la composante hadronique de la gerbe et vont gØnØrer les autres composantes :
 les pions neutres pi0 se dØsintŁgrent en deux photons γ. Ces derniers initient alors une gerbe Ølectroma-
gnØtique comme dØcrit dans la paragraphe prØcØdent. La dØsintØgration des pions neutres pi0 contribue
donc à la composante ØlectromagnØtique ;
 chaque pion chargØ pi±, aprŁs avoir perdu une partie de son Ønergie par Ømission radiative (Bremsstrah-
lung, production de paire e+e− et interactions photo-nuclØaires) et par interaction forte avec le milieu, se
dØsintŁgre en un neutrino νµ et un muon µ. Le neutrino se propage en ligne droite jusqu’au sol sans inter-
agir. Les muons produits vont soit, pour les plus ØnergØtiques, se propager dans l’atmosphŁre et atteindre
le sol grâce à la dilatation relativiste de leur durØe de vie, soit se dØsintØgrer en un Ølectron, un neutrino
muonique νµ et un neutrino Ølectronique νe (taux de dØsintØgration faible). Les pions chargØs participent
ainsi à la composante ØlectromagnØtique, à la composante muonique et à la composante neutrino des
gerbes hadroniques ;
 les kaons K± possØdant de nombreux canaux de dØsintØgration contribuent Øgalement à la composante
muonique (directement ou indirectement), à la composante ØlectromagnØtique et à la composante neu-
trino.
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Le schØma 3.7 rØsume les principales interactions qui forment le dØveloppement des gerbes hadroniques 2.
Typiquement, une gerbe initiØe par un proton de 1020 eV va ainsi produire de l’ordre de 6 × 1011 photons,
6 × 1010 Ølectrons/positons et 6 × 108 muons (moins de 1% des particules). Cependant, du fait de leur masse
importante, les muons emportent environ 10% de l’Ønergie totale de la gerbe.
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FIG. 3.7 : Schématisation d’une cascade hadronique avec ses trois composantes principales : électromagné-
tique, muonique et hadronique .
La complexitØ des gerbes hadroniques et le nombre de particules mises en jeu obligent à recourir aux
simulations numØriques pour en comprendre les propriØtØs.
3.2.2 Simulations des cascades hadroniques
Les simulations, dont on dØtaillera le fonctionnement au paragraphe 5.1.1 (p.93), se composent d’un pro-
gramme principal qui suit la propagation de la particule primaire et des particules secondaires dans l’atmo-
sphŁre, d’un modŁle d’interactions hadroniques à basse Ønergie (Ønergie infØrieure à quelques dizaines de GeV),
d’un modŁle d’interactions hadroniques à haute Ønergie et d’un modŁle d’interactions ØlectromagnØtiques (voir
pour ce dernier le paragraphe 3.1), l’ensemble des 3 modŁles Øtant là pour tenir compte des diffØrentes interac-
tions et dØsintØgrations qui peuvent intervenir durant la propagation des diffØrentes particules.
Il existe diffØrents modŁles hadroniques de haute et de basse Ønergie, ainsi que diffØrents programmes
de simulation, qui donnent des rØsultats diffØrents sur le dØveloppement des gerbes dans l’atmosphŁre. Le dur
travail de comparaison des modŁles n’Øtant pas le sujet de cette thŁse, nous ne mentionnerons que les diffØrences
fondamentales et nous rØfØrencerons les articles qui en Øtudient les diffØrences au niveau de la formation des
gerbes. Cependant, les modŁle hadroniques de haute Ønergie Øtant à ce jour les moins contraints, ce sont eux
qui gØnŁrent le plus d’incertitudes sur le dØveloppement des gerbes. Nous reviendrons donc sur les diffØrences
qu’ils engendrent au niveau des propriØtØs de la gerbe dans le paragraphe suivant.
2Les interactions mises en jeu dans le processus de formation des gerbes hadroniques sont présentées dans la thèse de PIERRE DA
SILVA [56] et dans le PDG [55]
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3.2.2.1 Programmes de simulation
Le programme de simulation a pour rôle de suivre pas à pas la propagation des particules dans l’atmo-
sphŁre, de dØcider pour chaque particule le modŁle adaptØ et de grouper les particules du mŒme type dont les
conditions sont proches (procØdure de thinning qui permet de rØduire le temps de calcul (voir § 5.1.1)). Les
deux programmes de simulation les plus utilisØs à ce jour sont :
 AIRES [70] (AIR shower Extended Simulation) est en fait une nouvelle version du programme MOCCA
dØveloppØ par HILLAS pour l’expØrience Haverah Park. Il permet de simuler rapidement des gerbes sur
une trŁs large gamme d’Ønergie (1012-1020 eV).
 CORSIKA [71] (Cosmic Ray Simulations for Kascade), originalement conçu pour l’expØrience KAS-
KADE, est le seul programme qui peut utiliser l’ensemble modŁles hadroniques de haute et de basse
Ønergie. Il permet ainsi d’Øtudier les systØmatiques des diffØrents modŁles.
ConsidØrØ comme plus able et plus dØtaillØ que son concurrent, CORSIKA est aujourd’hui utilisØ dans
de nombreuses expØriences telles que l’expØrience HESS (1012 eV) ou l’expØrience PIERRE AUGER aux ultra
hautes Ønergies (1020 eV).
3.2.2.2 Modèles d’interactions hadroniques à basse énergie
A basse Ønergie (Ønergie dans le centre de masse infØrieure à quelques dizaines de GeV), il existe plusieurs
modŁles ajustant les nombreuses mesures rØalisØes sur accØlØrateur, qui prØdisent les sections efcaces d’inter-
actions hadroniques inØlastiques. Parmi ces modŁles, on retrouve GHEISHA et FLUKA, les deux modŁles les
plus utilisØs à ce jour :
 GHEISHA [72] (Gamma Hadron Electron Interaction SHower code) est un MontØ Carlo fondØ sur le
programme GEANT3 [73] qui dØcrit les interactions des particules hadroniques dans la matiŁre jusqu’à
100 GeV.
 FLUKA [74] (FLUctuating KAscade) est un Monte Carlo trŁs dØtaillØ de propagation, d’interaction et
de dØsintØgration des particules dans la matiŁre. C’est aujourd’hui le modŁle de plus utilisØ.
A ce jour, les deux modŁles donnent des rØsultats sensiblement diffØrents, cependant des tests ont montrØ
(c.f. [75]) que FLUKA est plus prØcis et surtout plus able que GHEISHA.
3.2.2.3 Modèles d’interactions hadroniques à haute énergie
Les interactions à haute Ønergie n’ayant pas ØtØ ØtudiØes directement, les modŁles sont soit des extrapo-
lations de mesures sur accØlØrateur à basse Ønergie, soit des modŁles afnØs pour rendre compte des donnØes
de basse Ønergie. Parmi ces modŁles, on retrouve DPMJET, SIBYLL et QGSJET, les trois modŁles les plus
couramment utilisØs :
 Sibyll [76]. Dans ce modŁle, les sections efcaces nuclØons-noyaux obtenues sur accØlØrateur sont pa-
ramØtrisØes et extrapolØes aux ultra hautes Ønergies. Les sections efcaces noyaux-noyaux sont ensuite
estimØes dans l’hypothŁse simple oø ces derniers sont la superposition de nuclØons libres.
 QGSJET [77] (Quark Gluon String model with Jet) est basØ sur la thØorie de GRIBOV-REGGE. Il dØcrit
les interactions Ølastiques par un Øchange d’un ou plusieurs Pomerons alors que les processus inØlastiques
sont simulØs par la division d’un Pomeron formant ainsi deux cordes qui se dØsintŁgrent à leur tour en
deux hadrons sans couleurs. C’est aujourd’hui le modŁle le plus utilisØ dans le domaine des rayons
cosmiques.
 DPMJET [78] (Dual Parton Model with Jet) dØveloppØ pour simuler les collisions à des Ønergies ultra-
relativistes, il reprend le formalisme de QGSJET et surtout de VENUS un modŁle plus ancien [79].
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Dans ces modŁles, l’implØmentation de minijets a ØtØ incluse pour dØcrire les processus fortement inØlastiques,
importants aux plus hautes Ønergies.
Ces modŁles prØsentent de nombreuses diffØrences tant au niveau des propriØtØs des gerbes qu’ils prØvoient
(nous y reviendrons dans le paragraphe 3.2.3) qu’au niveau des sections efcaces utilisØes. Par exemple, ils
sont responsables de la premiŁre interactions du hadron primaire dans l’atmosphŁre. Or la section efcace to-
tale d’interactions inØlastiques proton-air de SIBYLL est plus grande que celle de QGSJET à 1020 eV d’environ
20% (voir gure 3.8).
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FIG. 3.8 : Modèles de section efficace totale d’interactions inélastiques proton-air ajustant les données ob-
tenues sur les gerbes atmosphériques (figure provenant de la référence [80]). Sur ce graphique est repré-
senté les modèles de FRICHTER [81] et de BLOCK [82]. Les données expérimentales proviennent des expé-
riences JACEE [83], FLY’S EYES [84], AKENO [85], EAS-TOP [86] et d’un calorimètre hadronique utilisé
par MIELKE [87].
Les gerbes simulØes par SIBYLL subissent ainsi leur premiŁre interaction plus haut dans l’atmosphŁre que
celles gØnØrØes par QGSJET, ce qui va inuencer le reste du dØveloppement de la gerbe.
3.2.3 Propriétés des gerbes hadroniques
Comme nous l’avons vu dans le chapitre 1, les techniques de dØtection permettent d’observer le dØvelop-
pement des gerbes dans l’atmosphŁre ainsi que la rØpartition des particules au niveau du sol. Pour caractØriser
les gerbes hadroniques, on s’intØresse donc aux variations de ces deux observables avec l’Ønergie et l’angle
d’incidence du primaire. La formation des cascades Øtant un processus stochastique, on Øtudie Øgalement les
uctuations des ces diffØrentes observables pour des gerbes gØnØrØes dans les mŒmes conditions initiales.
3.2.3.1 Profils longitudinaux
On appelle prol longitudinal d’une gerbe, le nombre de particules (ou d’un type de particules donnØes)
en fonction de l’altitude de la gerbe gØnØralement convertie en Øpaisseur d’atmosphŁre traversØe (exprimØe en
g.cm−2). La gure 3.9(a) prØsente le dØveloppement longitudinal moyen des Ølectrons/positons crØØs dans une
gerbe initiØe par un proton de 1020 eV sous diffØrents angles zØnithaux.
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FIG. 3.9 : Développement longitudinal moyen du nombre d’électrons et positons (a) et du nombre moyen
de muons µ± (b) pour un proton primaire de 1020 eV à différents angles zénithaux (obtenu avec CORSIKA,
QGSJET01 et GHEISHA). La couleur magenta est pour 0◦, rouge pour 40◦ et verte pour 60◦ [88]. Le profil
s’étend jusqu´à ce que la gerbe atteigne le sol, ce qui correspond à une profondeur de 870 g.cm−2 à 0◦ (altitude
de l’observatoire PIERRE AUGER), de 1135 g.cm−2 à 40◦ et de 1740 g.cm−2 à 60◦.
On constate que quel que soit l’angle d’incidence, la gerbe atteint son maximum de dØveloppement à la
mŒme Øpaisseur traversØe. Cependant, plus l’angle zØnithal est important, plus cette Øpaisseur correspond à une
altitude ØlevØe et plus la gerbe va perdre des Ølectrons par ionisation avant d’atteindre le sol.
A l’opposØ des Ølectrons, on voit sur la gure 3.9(b) que le maximum de dØveloppement des muons n’est
pas atteint aprŁs la mŒme Øpaisseur d’atmosphŁre traversØe mais dØpend de l’angle d’incidence. Cela s’explique
par le fait que la dØsintØgration des pions chargØes (qui produisent l’essentiel des muons) dØpend de la densitØ
locale d’atomes. Le nombre de muons au niveau du sol varie alors fortement avec l’angle zØnithal.
Les gures 3.10 (a) et (b) montrent ces mŒmes prols pour des gerbes de protons d’angle zØnithal de 40◦ à
des Ønergies croissantes allant de 1018 à 1020 eV.
Bien Øvidemment, plus l’Ønergie du primaire est grande, plus le nombre de particules (e±,µ±) gØnØrØes
est important. On constate Øgalement que la profondeur du maximum de dØveloppement, appelØe Øgalement
Xmax, est atteint plus tard dans l’atmosphŁre pour les Ønergies plus grandes. Cela s’explique par le fait que
plus l’Ønergie du primaire est importante, plus la cascade de particules nØcessite de gØnØrations avant de com-
mencer à Œtre absorbØe par l’atmosphŁre.
On retrouve ces propriØtØs quels que soient le programme de simulation et les modŁles à haute et à basse
Ønergie utilisØs. Cependant, ces derniers ne prØdisent pas tout à fait les mŒmes prols longitudinaux. En particu-
lier, le choix du modŁle hadronique de haute Ønergie va modier le nombre de particules gØnØrØes au maximum
de dØveloppement de la gerbe ainsi que la position de ce dernier (Xmax). La gure 3.11 illustre cela en prØ-
sentant les prols longitudinaux de gerbes verticales initiØes par des protons et des noyaux de fer à 1019 eV,
obtenues avec CORSIKA, GHEISHA, et les trois modŁles hadroniques de haute Ønergie, les plus utilisØs à ce
jour.
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FIG. 3.10 : Développement longitudinal moyen du nombre d’électrons et positons (a) et du nombre moyen de
muons µ± (b) pour un proton primaire d’angle zénithal 40◦ (obtenu avec CORSIKA, QGSJET01 et GHEISHA)
pour différentes énergies (1018, 1019 et 1020 eV).
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FIG. 3.11 : Profils longitudinaux obtenus à partir de différents modèles hadroniques de haute énergie, pour
des protons et des noyaux de fer à 1019 eV [80] (obtenu avec CORSIKA et GHEISHA).
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On constate, effectivement, que les gerbes simulØes avec QGSJET01 atteignent leur maximum de dØvelop-
pement avant celles simulØes avec SIBYLL2.1 et DPMJET2.55 et que le nombre moyen de particules chargØes
est lØgŁrement diffØrent. Cependant, soulignons que ces diffØrences sont infØrieures aux uctuations gØnØrØes
par le processus stochastique de formation des gerbes hadroniques et que les gerbes initiØes par des protons et
des noyaux de fer restent bien sØparØes (nous reviendrons sur le sujet dans le chapitre 5).
3.2.3.2 Distributions latérales
On appelle prol transversal ou distribution latØrale d’une gerbe, la rØpartition des densitØs de particules en
fonction de la distance à l’axe de la gerbe. Ce prol est gØnØralement ØtudiØ au niveau du sol. La gure 3.12
montre un exemple de distribution latØrale pour les principaux types de particules qui composent les gerbes
hadroniques au niveau du site de l’observatoire PIERRE AUGER.
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FIG. 3.12 : Densités latérales moyennes des photons, des électrons, des muons, des neutrons et des protons pour
un gerbe verticale de proton à 1020 eV [88] (distributions obtenues avec QGSJET, GHEISHA et CORSIKA).
Comme pour le dØveloppement des gerbes dans l’atmosphŁre, la rØpartition spatiale des particules au niveau
du sol va dØpendre de l’angle zØnithal et de l’Ønergie du cosmique primaire. Plus l’angle d’incidence est grand,
plus la gerbe traverse de la matiŁre atmosphØrique avant d’atteindre le sol. Les particules qui la composent
subissent alors plus la diffusion et l’absorption du milieu. Les distributions latØrales diminuent donc prŁs du
cur de la gerbe et s’Øtendent vers les grandes distances, comme on peut le voir sur les gures 3.13 prØsentant
les densitØs d’Ølectrons/positons3 et de muons µ± pour diffØrents angles zØnithaux.
On constate Øgalement que la diminution du nombre d’Ølectrons/positons avec l’augmentation de l’angle
d’incidence est plus marquØe que celle des muons. Cela s’explique par le fait que les muons sont moins absor-
bØs par l’atmosphŁre.
Les gures 3.14 (a) et (b) montrent ces mŒmes prols transversaux pour des gerbes de protons d’angle
zØnithal de 30◦ à des Ønergies croissantes allant de 1018 à 1020 eV. On constate que la densitØ de particules
(Ølectrons/positons et muons) augmente quasi-proportionnellement avec l’Ønergie du rayon cosmique primaire.
3Les électrons étant principalement formées par le processus de création de paire des photons, la distribution des électrons est liée
à celle des photons.
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FIG. 3.13 : Distribution latérale moyenne des électrons et des positons (a) et des muons µ± (b) pour un proton
primaire de 1020 eV à différents angles zénithaux (obtenu avec CORSIKA, QGSJET01 et GHEISHA).
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FIG. 3.14 : Distribution latérale moyenne du nombre d’électrons et positons (a) et du nombre moyen de muons
µ± (b) pour un proton primaire d’angle zénithal 30◦ (obtenue avec CORSIKA, QGSJET01 et GHEISHA) pour
différentes énergies (1018, 1019 et 1020 eV).
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Ces propriØtØs sont observØes pour tous les modŁles et tous les programmes de simulation. Cependant, ces
derniers ne prØdisent pas les mŒmes nombres et donc les mŒmes densitØs de particules au niveau du sol pour
des gerbes simulØes dans les mŒmes conditions (angle, Ønergie et nature du primaire). Ces diffØrences sont tout
particuliŁrement marquØes entre les diffØrents modŁles hadroniques de haute Ønergie dont les sections efcaces
d’interactions ne sont pas contraintes par des donnØes expØrimentales.
La gure 3.15 illustre cela en prØsentant la densitØ moyenne d’Ølectrons (muons) obtenue avec DPMJET
2.55 et avec SIBYLL 2.1 par rapport à celle obtenu avec QGSJET01.
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FIG. 3.15 : Rapport du nombre d’électrons (muons) obtenu par DPMJET 2.55 et par SIBYLL 2.1 sur celui
obtenu par QGSJET01, en fonction de la distance à l’axe de la gerbe, pour des gerbes verticales initiées par
des protons et des noyaux de fer à 1019 eV [80].
Les modŁles DPMJET 2.55 et SIBYLL 2.1 prØvoient ainsi moins d’Ølectrons et surtout moins de muons
(respectivement ' −30% et ' −20% pour un proton de 1019 eV) que QGSJET01. Et cette diffØrence est
d’autant plus marquØe que le hadron primaire est un hadron lØger.
Nous retrouverons cette difcultØ lors de l’estimation de l’Ønergie et lors de l’Øtude de la nature des rayons
cosmiques d’ultra haute Ønergie à partir des mesures de densitØs de particules au niveau du sol.
3.3 Conclusion
Ainsi, une fois arrivØs dans l’atmosphŁre, les rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie (mis à part le cas
spØcique des neutrinos que nous n’avons pas ØtudiØ) gØnŁrent de gigantesques gerbes de particules, composØes
essentiellement de photons, d’Ølectrons, de positons, de muons (µ±) et de neutrinos. Ces derniŁres (quelques
milliards de particules) vont alors pouvoir se propager jusqu’au niveau du sol et, comme nous l’avons vu dans
le chapitre 1 (chapitre 4 pour l’observatoire PIERRE AUGER), Œtre dØtectØes.
Le dØveloppement de ces gerbes fait intervenir des processus hadroniques et/ou ØlectromagnØtiques en
fonction de la nature du primaire qui n’ont jamais ØtØ ØtudiØs à ces Ønergies sur accØlØrateur. La modØlisation
des cascades fait donc intervenir des extrapolations ou des modŁles plus ou moins exotiques ajustant les mesures
de section efcace de plus basse Ønergie. Comme nous l’avons vu dans ce chapitre, ces diffØrents modŁles
gØnŁrent des incertitudes sur le dØveloppement des gerbes (nombre de particules crØØes, distribution latØrale
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et longitudinale des gerbes) qui vont se rØpercuter lors de l’estimation de l’Ønergie et de la nature des rayons
cosmiques primaires. Des progrŁs sur les modŁles d’interactions ou des mesures expØrimentales contraignantes
permettraient ainsi d’amØliorer la comprØhension et l’Øtude des rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie.
A ce jour, les expØriences sur les rayons cosmiques ont tout de mŒme permis de contraindre les sections
efcaces hadroniques jusqu’à 1018 eV, en effectuant des hypothŁses sur la nature des primaires de haute Ønergie.
Ces derniŁres vont Øgalement pour voir Œtre ØtudiØes à partir des mesures du futur collisionneur proton-proton
LHC qui atteindra des Ønergies de l’ordre de 1017 eV (Ønergie proton-proton cible). De plus, il est aujourd’hui
envisagØ de remplacer dans les annØes avenir un des faisceaux de protons par un faisceau d’Ølectrons ce qui
permettrait, entre autre, d’Øtudier les sections efcaces ØlectromagnØtiques photon-proton à haute Ønergie.
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Chapitre 4
L’Observatoire Pierre Auger
A ce jour, aucune des expØriences rØalisØes n’a vØritablement permis de dØterminer avec certitude l’Ønergie,
l’origine et la nature des rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie. L’observatoire Pierre AUGER tente aujourd’hui
de rØpondre à ces diverses questions à partir de l’utilisation d’un dispositif expØrimental permettant la dØtection
des gerbes atmosphØriques que ces rayons cosmiques crØent en traversant l’atmosphŁre.
Le but du prØsent chapitre est de prØsenter rapidement les principales caractØristiques de cet observatoire.
Dans une premiŁre partie, il permet de prØciser en quoi les objectifs visØs ont orientØs le choix des dØtecteurs
rØpartis au sol qui constituent le systŁme d’acquisition de l’observatoire. Dans une seconde partie, il prØcise
succinctement le principe gØnØral de fonctionnement des dØtecteurs utilisØs.
4.1 Le choix d’un détecteur
4.1.1 Motivations et contraintes physiques
Le projet de l’observatoire Pierre AUGER est nØ au dØbut des annØes 1990. A cette Øpoque, quelques ØvØne-
ments d’ultra haute Ønergie avaient dØjà ØtØ observØs (entre 1959 et 1963 l’expØrience VOLCANO RANCH, puis
en 1991, FLY’S EYE avec un ØvØnement estimØ à 3.2 × 1020 eV). Comme nous l’avons vu dans les chapitres
prØcØdents, l’existence de rayons cosmiques à de telles Ønergies n·est toujours pas expliquØe. Leur origine,
leur nature ainsi que l’Ønergie maximale qu’ils peuvent atteindre restent encore un mystŁre. Le projet s’est
donc proposØ d’Øtudier le ux, la distribution des directions d’arrivØe et la nature de ces rayons cosmiques, sur
toute la sphŁre cØleste, de 1019 eV jusqu’aux Ønergies extrŒmes, avec une importante statistique et une bonne
prØcision. An d’obtenir un maximum d’informations sur les gerbes atmosphØriques, les scientiques, fonda-
teurs du projet AUGER, dØcidŁrent de rØaliser un dØtecteur hybride utilisant simultanØment les deux techniques
d’observation au sol des gerbes atmosphØriques (voir chapitre 1.2.2) que sont :
 les dØtecteurs de uorescence donnant accŁs au prol longitudinal de la gerbe ;
 les rØseaux de dØtecteurs au sol donnant accŁs au prol transversal de la gerbe.
Suite aux rØsultats des expØriences HiRes et AGASA, un nouvelle motivation scientique pour l’expØrience
AUGER est apparue. En effet, le dØsaccord entre les deux techniques (HiRes : uorescence et AGASA : rØseau)
sur le spectre enregistrØ dans l’hØmisphŁre nord (voir spectre 1.32), renforce l’importance d’Øtudier les RCUHE
avec les deux techniques en mŒme temps, an de comprendre ces diffØrences et d’inter-calibrer les dØtecteurs.
Aujourd’hui, aprŁs 30 ans d’Øtude, la communautØ scientique n’a recueilli qu’un peu plus d’une vingtaine
d’ØvØnements au delà de 100 EeV (compilation des catalogues de diffØrentes expØriences tirØe de la thŁse de
M. Prouza de 2003 [89]). L’observatoire Pierre AUGER s’est xØ comme objectif d’observer une soixantaine
d’ØvØnements de ce type par an : 30 dans l’hØmisphŁre nord et 30 dans l’hØmisphŁre sud, pendant 20 ans. Il a
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Øgalement comme autre objectif d’obtenir une dØtection totale des ØvØnements d’Ønergie supØrieure à 1019 eV
qui arrivent sur le rØseau (acceptance = 1).
Chaque objectif impose des contraintes et donc des choix sur l’observatoire (Ref. [90]). Ces contraintes
sont de diffØrentes natures : contraintes dues à la physique que l’on veut Øtudier, contraintes dues à chacun des
types de dØtecteurs...
Objectifs et contraintes physiques "générales" :
 L’Øtude du ciel complet impose la rØalisation de deux observatoires : un dans l’hØmisphŁre sud, et l’autre
dans l’hØmisphŁre nord. La latitude de chaque observatoire doit Œtre comprise entre 30◦ et 45◦ an d’avoir
une couverture intØgrale du ciel.
 L’altitude des sites doit Œtre proche du maximum de dØveloppement des gerbes que l’on veut Øtudier. Soit
entre 1000 et 1500 m pour des gerbes de 1019 eV à 1020 eV.
Objectifs et contraintes du réseau de surface :
 La surface du rØseau est dØnie pas la statistique que l’on veut observer. En effet, on attend 1 particule
par siŁcle par km2 d’Ønergie supØrieure à 1020 eV. Pour observer 30 rayons cosmiques de ce type par
an, il faut couvrir une surface d’environ 3000 km2. Il faut donc trouver, dans chaque hØmisphŁre, une
surface accessible de 3000 km2 sur laquelle sera installØe les dØtecteurs de particules. Du fait du gigan-
tisme du rØseau, les dØtecteurs (les "cuves", ci aprŁs) devront Œtre autonomes en Ønergie Ølectrique et la
communication des donnØes se fera par onde radio.
 C’est l’acceptance qui va dØterminer l’espacement des stations au sol. En effet, l’empreinte au sol d’une
gerbe croît à peu prŁs comme la racine carrØ de son Ønergie. Une gerbe de 1 EeV a une empreinte au sol
d’environ 0.5 km2 (à 1400 m d’altitude). Pour obtenir une acceptance totale à 1019 eV, c’est à dire pour
qu’une gerbe de 1019 eV touche au moins 3 cuves lorsqu’elle atteint le rØseau (sans compter les bords du
rØseau), l’espacement des cuves doit Œtre d’environ 1500 m (à 1400 m d’altitude). Le rØseau aura donc
un pas de 1500 m.
 Le rØseau doit Œtre sensible aux gerbes initiØes par des neutrinos. Comme nous l’avons vu dans le chapitre
1.2.3, les neutrinos vont former des gerbes horizontales ou "ascendantes". Pour les voir, il faut donc que
le rØseau soit sensible aux gerbes d’incidence rasante (θ > 60◦). Les dØtecteurs doivent donc avoir une
bonne section efcace latØrale ce qui est le cas des cuves Cerenkov contrairement aux scintillateurs.
 Les dØtecteurs au sol doivent Œtre sensibles à la majoritØ des particules des gerbes (Ølectrons, photons et
muons) et permettre une identication de ces derniŁres. Sur ce dernier point, les scintillateurs sont mieux
adaptØs1 mŒme si il est possible, par la forme des signaux, de distinguer les diffØrentes particules à partir
de cuves Cerenkov.
 Une bonne prØcision de la reconstruction en temps et en Ønergie imposent une Ølectronique rapide et une
bonne mesure du temps absolu d’arrivØe des particules dans les cuves (nous reviendrons sur ce point
dans la partie 4.3.3).
 La durØe de l’expØrience impose une grande abilitØ du matØriel.
Objectifs et contraintes du détecteur de fluorescence :
 La dØtection par uorescence nØcessite un ciel peu nuageux. Le site doit Œtre implantØ dans un lieu oø il
fait relativement beau et sec.
 La dØtection se fait par nuit noire sans Lune. La pollution lumineuse doit Øgalement Œtre minimale. On
cherche donc un site loin des villes et des habitations.
1Il est en effet possible d’identifier les muons par leur pouvoir de pénétration en étudiant les coïncidences d’une succession
scintillateur-écran-scintillateur.
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 L’Øtude des gerbes simultanØment par deux tØlescopes à uorescence (Øtude stØrØo) permet d’obtenir une
meilleure prØcision sur la direction d’arrivØe du cosmique incident. Le site possØdera donc plusieurs sites
consacrØs à la dØtection de la uorescence des gerbes.
 Le dØtecteur de uorescence doit permettre l’identication du primaire par la mesure de la position du
maximum de dØveloppement, le Xmax (voir 5.3). Ceci nØcessite une bonne prØcision du dØtecteur ce qui
veut dire un grand nombre de pixels sur la camØra et une Ølectronique d’acquisition rapide.
4.1.2 Le site Sud : la Pampas Amarilla
Au moment de choisir le site d’installation du premier observatoire Pierre Auger, la grande majoritØ des
expØriences, qui Øtudiaient les RCUHE, Øtaient situØes dans l’hØmisphŁre nord. La communautØ AUGER dØcida
donc de commencer l’installation du site austral. Trois sites Øtaient alors en compØtition : en Afrique du sud, en
Australie et en Argentine. Ils rØpondaient tous les trois aux critŁres physiques prØsentØs prØcØdemment.
La politique scientique, l’investissement nancier mais Øgalement humain de chaque nation candidate ont
ØtØ ØtudiØs an de dØpartager les sites possibles. Le nombre important de physiciens argentins engagØs dans
l’expØrience joua en faveur du site Argentin. Ce dernier fut ainsi retenu pour le site austral.
FIG. 4.1 : Carte du site de l’observatoire Pierre Auger installé dans la Pampa Amarilla en Argentine.
Le site est situØ dans la Pampa Amarilla (35◦-35.3◦ latitude sud) à une altitude comprise entre 1300 et
1400 m, dans la province de Mendoza prŁs de la ville de Malagüe (18000 hab.). L’observatoire est aujourd’hui
toujours en construction. A terme, il sera composØ de 1600 cuves Cerenkov à eau rØparties sur 3000 km2 et de
4 dØtecteurs de uorescence observant au dessus du rØseau de surface.
Le dØploiement du dØtecteur de surface s’est fait en deux Øtapes. Tout d’abord un rØseau prototype appelØ
Engineering Array (EA), composØ de 32 cuves tests, a ØtØ dØveloppØ pour mettre en uvre et vØrier toutes
les techniques du rØseau nal : dØploiement des cuves, auto-calibration des cuves, acquisition des donnØes,
transmission radio, traitement de l’information... ParallŁlement deux tØlescopes de uorescence ont ØtØ installØs
sur le site de Los Leones (voir carte 4.1) couvrant le rØseau prototype an de tester la dØtection hybride.
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Suite à la validation de ce test (Ref. [91]), la production et l’installation "massive" des cuves Cerenkov ainsi
que le montage des autres baies de uorescence ont ØtØ lancØs en 2003. L’observatoire complet est prØvu pour
2006.
Le site nord n’a ØtØ choisi que trŁs rØcement (Juin 2005). L’observatoire va, à priori, Œtre installØ dans le
Colorado prŁs de Sprineld. Des Øtudes sont actuellement en cours pour dØterminer la forme du rØseau de
surface qui pourrait avoir une maille carrØ de longueur 1 mile du fait des contraintes gØographiques locales.
4.2 Le détecteur de fluorescence
4.2.1 Description
Le dØtecteur de uorescence est constituØ de quatre bâtiments de uorescence (photographie 4.2(a), Ref.
[92]) disposØs au bord du rØseau (Los Leones, Los Morados, Coihueco et Loma Amarilla, voir la carte 4.1).
(a) (b)
FIG. 4.2 : (a) Le bâtiment de fluorescence de Los Leones. (b) Schématisation des 6 baies.
Chaque dØtecteur se divise en 6 baies (gure 4.2(b)) couvrant chacune une portion, de 30◦ d’azimut sur
28.6◦ d’ØlØvation, du ciel au dessus du rØseau de surface. Chaque baie est constituØe (voir le schØma 4.3) :
 d’une ouverture de 2,2 m de diamŁtre pouvant Œtre obstruØe automatiquement ;
 d’un anneau correcteur divisØ en 24 secteurs augmentant l’ouverture effective ;
 d’un ltre ultraviolet (290 à 410 nm) pour amØliorer le rapport signal sur bruit ;
 d’un miroir sphØrique de 3,4 m de rayon et de 1.7 m de focale (photo 4.4) ;
 d’une camØra composØe de 20× 22 pixels ayant chacun un champs de 1, 5◦ × 1, 5◦ ;
 de 22 front-ends Øchantillonnant les signaux à une frØquence de 10 MHz : un front-end pour 20 pixels.
Le ciel est ainsi scrutØ par une multitude d’yeux accolØs les uns aux autres couvrant chacun une petite
portion du ciel. Lorsqu’une gerbe traverse le champ de vue d’un pixel, ce dernier collecte la lumiŁre de uo-
rescence Ømise par le diazote atmosphØrique, ainsi que la lumiŁre Cerenkov (directe ou diffusØe) Ømise par les
particules secondaires chargØes de la cascade. Le signal obtenu est ØchantillonnØ par le front-end puis soumis
aux diffØrents triggers.
 Premier niveau de trigger T1 :
Le premier trigger T1, Ølectronique, est dØclenchØ lorsque le signal dØpasse un certain seuil (ajustable)
par rapport au bruit de fond (calculØ en utilisant les 4 à 16 derniers bins des traces ADC). Le seuil de
dØclenchement est xØ pour garantir un taux de trigger compris entre 100 et 200 Hz (Ref. [93]).
 Deuxième niveau de trigger T2 :
Un deuxiŁme trigger (T2), toujours Ølectronique, va chercher si 5 pixels ayant triggØs (T1), dans un in-
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FIG. 4.3 : Schéma d’un télescope à fluores-
cence. A gauche l’ouverture du télescope, au
centre la caméra orientée vers le miroir sphé-
rique (à droite sur le schéma).
FIG. 4.4 : Photo d’un des télescopes de Los
Leones, l’un des détecteurs de fluorescence de
l’observatoire Pierre Auger.
tervalle de 1 à 32µs (programmable), forment une des 108 combinaisons possibles pour un ØvØnement
(exemples de patterns gure 4.5). Les groupes de 4 pixels correspondant à ces combinaisons, mais avec
un pixel manquant sont Øgalement retenus. Le taux de trigger T2 est de l’ordre d’1 Hz par miroir.
 Troisième niveau de trigger T3 :
Un troisiŁme trigger T3, cette fois-ci informatique, recherche des coïncidences en temps entre les T2 de
tous les miroirs d’un bâtiment de uorescence, dans une fenŒtre ajustable de 400 ns à 10µs. Cette fenŒtre
de temps permet de rejeter les ØvØnements lents tels que les Øclairs, les lumiŁres d’avions, des planŁtes...
La taux moyen de T3 est de 0.02 Hz.
FIG. 4.5 : Combinaisons possibles (patterns) du trigger de deuxième niveau du détecteur de fluorescence.
Grâce à ces trois niveaux de triggers, toute gerbe d’au moins 1019 eV, tombant sur le rØseau, est dØtectØe
par au moins 1 tØlescope (60% par 2 tØlescopes (dØtection stØrØo) ou plus). Un ØvØnement au dessus de GZK
est enregistrØ par au moins 2 tØlescopes.
4.2.2 Calibration et monitoring de l’atmosphère
L’Øvaluation du nombre de particules chargØes dans les gerbes par la mesure de la uorescence Ømise de-
mande de connaître les propriØtØs de l’atmosphŁre au moment de l’acquisition (rendement de uorescence,attØnu-
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ation de la lumiŁre par les molØcules de l’atmosphŁre...) ainsi que les propriØtØs du systŁme opto-Ølectronique
que compose le tØlescope.
Depuis juillet 2003, le CLF : Central Laser Facility permet de monitorer l’atmosphŁre durant les nuits
de prise de donnØes. Il est situØ au cur du rØseau, à une distance à peu prŁs Øgale entre les dØtecteurs de
uorescence. Ce centre comprend :
 une station mØtØo qui mesure la pression, la tempØrature, le taux d’humiditØ, le vitesse du vent toutes les
5 minutes. Cette station est relayØe par d’autres stations mØtØo installØes à cotØ de chaque bâtiment de
uorescence ;
 un systŁme LIDAR, dØclenchØ toutes les 15 minutes. Ce systŁme envoie des impulsions laser (YAG à
335 nm) dans l’atmosphŁre, et à l’instar d’un radar, capte la lumiŁre rØtrodiffusØe par les particules en
suspension dans l’air (diffusion de Mie) et par les molØcules de l’air (diffusion de Rayleigh). On dØduit
de cette mesure l’attØnuation que va produire l’atmosphŁre sur la uorescence des gerbes.
(a) (b)
FIG. 4.6 : Photographies du LIDAR utilisé lors de la calibration du détecteur de fluorescence. La photo (b)
montre le LIDAR déployé.
La calibration opto-Ølectronique est rØalisØe par la technique du "Drum Illuminator" (REF. [94]). Cette
mØthode consiste à illuminer uniformØment l’ouverture du tØlescope par un ux d’intensitØ connue. La com-
paraison entre le signal enregistrØ sur chaque pixel de la camØra et l’intensitØ du ux initial permet alors de
calibrer le systŁme.
4.2.3 Principe de la reconstruction des événements
Comme la lumiŁre ultraviolette de uorescence d’une gerbe est Ømise de maniŁre isotrope (elle correspond,
en effet, à la dØsexcitation spontanØe du diazote suite à son excitation par le passage des particules chargØes de
la gerbe), chaque pixel correspondant à un zone traversØe par la gerbe va s’illuminer au temps ti.
Le plan de dØveloppement de la gerbe (gure 4.7) est reconstruit à partir de cette sØquence temporelle. En
effet, la distance Rp entre le dØtecteur et l’axe de la gerbe, appelØe paramŁtre d’impact, et l’angle ψ entre l’axe
de la gerbe et le sol sont donnØs par le meilleur ajustement de la relation gØomØtrique 4.1 :
ti =
Rp
c
tan
pi − ψ − χi
2
(4.1)
oø χi est l’angle d’ØlØvation du tube concernØ.
Un fois la gØomØtrie dØterminØe, on peut estimer le nombre Nγ de photons arrivØs sur chaque photo-
multiplicateur (PMT) à partir de l’intensitØ qu’ils ont mesurØ (schØma 4.8). Ce nombre de photons dØpend du
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FIG. 4.7 : Géométrie de la détection d’une gerbe atmosphérique vue par le détecteur de fluorescence.
FIG. 4.8 : Principe de la reconstruction de l’énergie du primaire. A partir de la trace observée sur le télescope
et de l’intensité lumineuse enregistrée sur chaque PMT, on estime le nombre de particules chargées dans la
gerbe en fonction de sa profondeurX dans l’atmosphère (et donc de son stade de développement). Le maximum
Nmax de particules atteint permet ensuite d’en déduire l’énergie du primaire. La profondeurXmax à laquelle
ce maximum est obtenu, apporte une information sur la nature du primaire.
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nombreNe de particules chargØes dans la zone observØe par le pixel, de la distance r entre l’axe de la gerbe et le
PMT, du rendement ff entre particules chargØes et Ømission de uorescence (dØpend des conditions atmosphØ-
riques) mais Øgalement de la surface Amiroir du miroir et de l’efcacitØ quantique Q du photo-multiplicateur.
Il est donnØ par la relation 4.2 suivante :
Nγ = ff Amiroir Ne Q
r ∆θ
4pi r2
exp
−r
r0
(4.2)
avec r ∆θ l’ouverture angulaire d’une zone.
FIG. 4.9 : Pollution par la lumière ˘Cerenkov, d’après [95].
Lors de la mesure d’intensitØ, les principaux bruits de fond sont :
 la lumiŁre du ciel de la nuit : bien attØnuØe par l’ajout du ltre UV
 la radiation de lumiŁre Cerenkov Ømise par les particules chargØes de la cascade : elle dØpend de la
profondeur de la gerbe donc de l’angle entre la direction scrutØe par le pixel et l’axe de la gerbe. Cette
dØpendance est donnØe par la courbe 4.9.
 la diffusion de la lumiŁre Cerenkov de la gerbe (diffusions de Rayleigh et de Mie par les aØrosols) :
dØpend Øgalement de la profondeur de la gerbe (voir gure 4.9). Cette pollution est faible à haute alti-
tude, mais devient prØdominante à grande profondeur (autour de 80% de l’Ømission à une profondeur de
1200 g.cm−2).
Le prol longitudinal Ne(X) est ainsi calculØ en minimisant ces contributions parasites. L’Ønergie du pri-
maire va alors pouvoir Œtre estimØe aprŁs ajustement sur ce prol de la fonction de Gaisser-Hillas (partie gauche
de la gure 4.8) donnØe par 4.3 :
Ne(X,Xmax,X1, Nmax) = Nmax(
X −X1
Xmax−X1 )
Xmax−X1
λ exp
Xmax−X
λ
(4.3)
oø Xmax est la profondeur du maximum de la gerbe, X1 celle du point de premiŁre interaction lors du
dØveloppement de la gerbe, λ la longueur d’attØnuation de l’ordre de 70 g/cm2 (doit Œtre mesurØe à chaque prise
de donnØe puisqu’elle dØpend des conditions atmosphØriques) et Nmax le nombre de particules chargØes au
maximum de dØveloppement.
L’Ønergie Eem transportØe par la composante ØlectromagnØtique de la gerbe est alors ØvaluØe par 4.4 :
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Eem =
0
X0
×
∫
Ne(X).dX ≈ 2, 2MeV/g/cm2 ×
∫
Ne(X).dX (4.4)
oø 0X0 est le rapport entre l’Ønergie critique d’un Ølectron (0 = 81 MeV) et la longueur de radiation dans l’air
(X0 = 37, 1 g.cm2)
Une correction de l’ordre de 10% est ensuite ajoutØe pour tenir compte des particules neutres de la gerbe.
Cette correction dØpend cependant du modŁle de dØveloppement de gerbe utilisØ.
L’observation d’un mŒme ØvØnement par au moins deux dØtecteurs de uorescence (dØtection stØrØo) per-
met, par intersection des deux plans reconstruits, de connaître avec prØcision l’axe de la gerbe sans utiliser
d’information temporelle. On obtient Øgalement une meilleure rØsolution sur la reconstruction de l’Ønergie du
primaire, puisque l’on peut Øtudier sØparØment les deux traces laissØes par la gerbe atmosphØrique. Une coïnci-
dence entre au moins une cuve du rØseau et un tØlescope, permet Øgalement de mieux contraindre la gØomØtrie
de la gerbe.
4.3 Le réseau de détecteurs
4.3.1 Description d’une station ˘Cerenkov
Le rØseau est constituØ de 1600 dØtecteurs Cerenkov à eau, couvrant 3000 km2 (Ref. [90]). Ces stations sont
espacØes de 1500 m selon une maille rØguliŁre triangulaire. Chaque dØtecteur Cerenkov est constituØ :
 d’une cuve cylindrique de dimension 3,6 m de diamŁtre sur 1,5 m de haut, dans laquelle une poche imper-
mØable est remplie d’eau pure à une hauteur de 1,2 m. Cette poche est recouverte de Tyvek, un matØriau
capable de rØØchir et de diffuser la lumiŁre Cerenkov dans toute la cuve, an de rendre le signal le plus
uniforme possible.
 de 3 photo-multiplicateurs (PMTs) orientØs vers le bas. Ils sont disposØs dans la partie supØrieure de la
cuve et collØs sur la poche de Tyvek. Ces PMTs produits par Photonis ont une grande surface collec-
trice (≈ 28 cm de diamŁtre, Ref. [96]) pour collecter la lumiŁre Cerenkov produite lors du passage des
particules chargØes dans l’eau.
 d’un systŁme d’auto-calibration qui permet de mesurer le signal dØposØ par un muon ayant traversØ la
cuve verticalement. Ce signal dØnit l’unitØ de mesure du dØtecteur : le VEM (vertical équivalent muon).
 d’un systŁme Ølectronique d’acquisition (front-end, trigger...) Øchantillonnant le signal avec un frØquence
de 40 MHz (voir 4.3.2.2).
(a) (b)
FIG. 4.10 : (a) Schéma d’une cuve Auger avec ses principaux éléments. (b) Photo d’une cuve installée dans la
Pampas Amarilla.
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Le schØma 4.10 prØsente ces diffØrents composants. D’autres Øquipements sont Øgalement prØsents sur
chaque cuve. Leur prØsence est justiØe par la dimension du site rendant impossible le câblage des cuves pour
l’alimentation Ølectrique et le transfert de donnØes. Chaque cuve est alors ØquipØe :
 d’un systŁme autonome d’alimentation Ølectrique : panneau solaire et batteries
 d’un systŁme de communication par onde hertziŁne pour le transfert de donnØes mais Øgalement pour
pouvoir dans l’autre sens, exØcuter des commandes à distance dans la cuve (rØinitialisation de la cuve,
tØlØchargement d’une nouvelle condition de trigger...). Des antennes ont dues Øgalement Œtre installØes
à diffØrents endroits dans le rØseau, pour relayer les informations jusqu’à la station centrale : le CDAS
(Central Data Acquisition System).
 un systŁme GPS fournissant 1 PPS (1 Pulse Per Second), pour la synchronisation en temps de l’acquisi-
tion et de la transmission de donnØes.
 d’un ensemble de capteurs qui permet de contrôler à distance le bon fonctionnement des cuves : sonde
de tempØrature, courant, tension...
Tout ce systŁme va permettre de dØtecter la lumiŁre Cerenkov Ømise par les particules chargØes de la gerbe
lorsque ces derniŁres vont traverser l’eau de la cuve. En effet, une particule chargØe Ømet de la lumiŁre Cerenkov
si sa vitesse v est supØrieure à celle de la lumiŁre dans le milieu, c’est-à-dire si v > cn oø n est l’indice de
rØfraction du milieu. Dans l’eau, ce seuil en Ønergie est de 750 keV pour les Ølectrons (positons) et d’environ
160 MeV pour les muons (µ±). Grâce aux parois rØØchissantes (Tyvek), cette lumiŁre est collectØe par les
photo-multiplicateurs.
Les photons sont, eux, indirectement dØtectØs. En traversant l’eau, ils intØragissent soit par crØation de
paires e+e−, soit par effet Compton avec les Ølectrons du milieu. Ces derniers pourront alors Ømettre de la
lumiŁre Cerenkov et ainsi Œtre dØtectØs par les PMTs si leur Ønergie le permet (E > 750 keV).
4.3.2 L’acquisition temps réel
Une des difcultØs de l’acquisition provient du fait que le transfert de donnØes est fortement limitØ par la
bande passante de la transmission hertziŁne. Il est en effet impossible d’envoyer toutes les donnØes brutes des
cuves par onde radio sans saturer totalement le rØseau de communication. Pour pallier cela, diffØrents niveaux
de dØclenchement (triggers) ont ØtØ conçus avant mŒme l’envoi des donnØes à la station centrale (CDAS :
Central Data Acquisition System). Les cuves sont Øgalement ØquipØes d’un systŁme d’auto-calibration et de
sondes qui permet à distance de vØrier le bon fonctionnement des diffØrents ØlØments de la cuve Cerenkov.
L’acquisition au niveau de la station locale est dØcrite par le schØma 4.11.
4.3.2.1 L’électronique
Chaque cuve comporte donc 3 photo-multiplicateurs (PMTs) qui dØtectent la lumiŁre Cerenkov produite
par les particules chargØes traversant l’eau de la cuve. Les signaux qu’ils fournissent au niveau de la derniŁre
dynode et de l’anode sont lus par la carte front-end et convertis en signaux digitaux par des FADC (Fast Analog
to Digital Converter) à une frØquence de 40 MHz, soit des intervalles de temps (bin) de 25 ns. L’amplitude
des signaux est codØe sur 10 bits. On enregistre simultanØment les signaux de la dynode (Ref. [97]) et de
l’anode, an d’augmenter la dynamique des signaux collectØs. Le signal de l’anode, dit bas gain, permet ainsi
d’enregistrer les signaux de grande amplitude, saturØs en haut gain (signal de la dynode ampliØ d’un facteur
' 32).
Durant la phase de prototype (Engineering Array), chaque fonction de l’acquisition Øtait attribuØe à une
carte spØcique. Toutes les cartes Øtaient alors "empilØes", tel un "mille-feuille", sur une carte mŁre. Aujour-
d’hui, toutes ces fonctions sont rassemblØes sur une seule carte : la carte uniØe (UB) qui a ØtØ dØveloppØe par le
groupe d’Ølectronique du PCC-CollŁge de France. Seules la carte front end et la carte GPS viennent complØter
l’Ølectronique de la station locale (photographie 4.12). La carte UB gŁre donc :
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FIG. 4.11 : Principe de l’acquisition du réseau de surface.
(a) (b)
FIG. 4.12 : La carte unifiée de la station locale : à gauche, le vue de dessus montre les composants de la carte,
à droite la vue de dessous montre l’emplacement de la carte front end et du GPS qui viennent se fixer sur la
carte UB.
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 le trigger T2 de niveau deux (voir la partie suivante) ;
 la tension des diffØrents composants de l’Ølectronique (PMTs, front end...) ;
 la surveillance (monitoring) de la cuve : tempØrature de l’Ølectronique, des embases des PMTs ; tension
et intensitØ de tous les composants...
 les communications vers la station centrale (CDAS) par onde radio ;
 la calibration de la station.
Le choix d’une seule carte plutôt qu’un empilement offre une meilleure garantie de fonctionnement en
limitant le nombre de connecteurs, une plus grand facilitØ d’installation et une plus grande abilitØ. L’expØrience
devant durer 20 ans, il est en effet important que l’Ølectronique soit able et de grande durØe de vie. De plus, le
site Øtant grand, il faut limiter les dØplacements de maintenance.
4.3.2.2 Les différents niveaux de déclenchement : triggers
- Premier niveau de trigger (T1) :
Les signaux FADC sont tout d’abord mis dans une des deux mØmoires tampons (buffers) de la carte front end.
AprŁs analyse des signaux, le front end dØcide ou non du premier dØclenchement : le trigger T1. Il existe deux
types de trigger de premier niveau (gure 4.13) :
 le trigger seuil, dit T1 threshold : activØ si les 3 PMTs ont enregistrØ simultanØment un signal supØrieur
à 1,75 VEM. Dans ce cas, le temps du trigger correspond au bin en temps oø il y a coïncidence.
 le trigger TOT, pour Time Over Treshold : activØ si 2 PMTs ont enregistrØ au moins 13 bins dØpassant
0,2 VEM dans une fenŒtre de 3µs. Le temps du trigger est donnØ par le douziŁme bin dØpassant le seuil.
Remarque : Les critères de trigger mentionnés ici, sont ceux qui se sont avérés les mieux adaptés à la prise de
données. Ils sont néanmoins modifiables à distance par le CDAS. Cela peut arriver lors de période de test ou
si une autre configuration semble mieux détecter les événements.
Seuil
"haut"
Seuil
"bas"
Coups d’ADC
Temps (25ns/bin)
Trigger TOT
Coincidence 2 PMT > 0.2 VEM sur 13 bins
sur une periode de 120 bins de 25ns
Coups d’ADC
Temps (25ns/bin)
Trigger Seuil
Coincidence 3 PMT > 1.75 VEM
FIG. 4.13 : Déclenchement de type T1. A gauche les T1 threshold et à droite les T1 TOT : Time Over Treshold.
Le taux de trigger T1 est limitØ à 100 Hz. Si un trigger T1 est dØclenchØ, le front end gŁle le buffer corres-
pondant et commence à enregistrer les donnØes dans le deuxiŁme buffer. Si les deux buffers sont occupØs, les
donnØes ne sont plus enregistrØes et un compteur est dØclenchØ permettant de mesurer le temps mort jusqu’à
ce que l’un des buffers soit libØrØ. Une fois, un buffer gelØ, le front end envoie une requŒte d’interruption à la
carte uniØe (UB). Cette derniŁre lit alors l’ØvØnement par DMA (Directe Memory Access) et libŁre le buffer
de la carte front end. Seuls les 256 bins de 25 ns avant le trigger et les 512 bin d’aprŁs, sont conservØs.
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- Deuxième niveau de trigger (T2) :
C’est au tour de la carte (UB) de dØclencher ou non le trigger de niveau 2 (ajustable Øgalement par le CDAS) :
 tous les triggers T1 TOT passent automatiquement T2 ;
 un T1 treshold devient T2 si le signal des 3 PMTs dØpassent, en coïncidence, le seuil de 3,2 VEM ;
Le taux de trigger T2 est d’environ 20 Hz par cuve. Un fois par seconde, la station locale envoie à la station
centrale (CDAS) ses temps de triggers T2. C’est au tour du CDAS de dØcider du trigger de troisiŁme niveau
(T3).
- Troisième niveau de trigger (T3) :
Un algorithme informatique cherche si plusieurs cuves voisines ont enregistrØ un T2 en coïncidence. Est consi-
dØrØ comme trigger T3, la coïncidence d’au moins 3 stations, à l’intØrieur des deux hexagones centrØs sur une
des stations sØlectionnØes, dans une fenŒtre temporelle de plus ou moins (6 + n× 5) µs autour du temps de la
station centrale, n Øtant le numØro de la couronne autour de T2 centrale (Ref. [98]).
Si un T3 est dØclenchØ, une requŒte est Ømise par le CDAS vers les stations locales concernØes et aux
stations les plus proches (deux couronnes aprŁs la derniŁre couronne de T2). Ce message demande l’envoi des
traces de FADC enregistrØes vers le CDAS. La transmission des donnØes se fait par onde radio. L’information
est envoyØe par paquets, l’intØgritØ de chacun Øtant vØriØ à l’arrivØe. En cas d’erreur de transmission, le
receveur demande un nouvel envoi à l’Ømetteur. Les tests montrent que 5 secondes donnent une marge de
sØcuritØ sufsante pour transmettre les donnØes dans une direction. Les T2 sont ainsi conservØs 10 secondes
dans un buffer de la carte UB (5 secondes pour que les temps de T2 arrivent au CDAS et encore 5 secondes
pour attendre une Øventuelle requŒte de T3). La station doit donc Œtre capable de conserver 1000 ØvØnements.
Pour cela elle est munie d’une mØmoire cyclique de 8 Mo.
Le systŁme d’acquisition des dØtecteurs de uorescence est complŁtement indØpendant du CDAS. Il est
cependant responsable du dØclenchement hybride. Lorsqu’un trigger T3 est observØ par un ou plusieurs dØ-
tecteurs de uorescence, un algorithme Øvalue la position spatio-temporelle du point d’impact et soumet une
requŒte au CDAS qui construit en consØquence un T3 rØseau.
Pour chaque T3, hybride ou rØseau seul, les donnØes de monitoring, de calibration et de correction GPS
(position et surtout temps) sont envoyØes avec les donnØes. Cela reprØsente une dizaine de ko. La bande pas-
sante utile des tØcommunications Øtant limitØe à 1200 bits par seconde, ces donnØes sont compressØes (par un
algorithme de compression sans perte). MalgrØ cela, plusieurs minutes sont nØcessaires pour qu’un ØvØnement
complet parvienne au CDAS. Pendant ce temps, les informations concernant les temps de T2 continuent à Œtre
prioritairement envoyØes au CDAS.
- Quatrième niveau de trigger (T4) :
Un fois arrivØes au CDAS, les donnØes sont stockØes au format ROOT [99]. Ces chiers de donnØes sont ensuite
analysØs par un programme de reconstruction responsable du dernier niveau de trigger (T4) post-acquisition :
un trigger physique. Le trigger T4 vØrie la compatibilitØ en temps des T3. Il y a deux sortes de T4 :
 les 3 TOT, ØvØnements constituØs de 3 cuves voisines ayant enregistrØ chacune un T1 de type TOT.
Il n’existe que 3 congurations possibles : en triangle isocŁle, en triangle ØquilatØral ou en ligne (voir
schØma 4.14(a)). Ils sont gØnØralement obtenus pour des gerbes de basse Ønergie (E < 1019 eV).
 les 4C1, ØvØnements possØdant au moins 3 cuves compatibles en temps (T2 seuil ou TOT) dans la pre-
miŁre couronne autour d’une cuve centrale (gure 4.14(b)).
- Cinquième niveau de trigger (T5) :
Ce dernier niveau de trigger s’assure que le cour de la gerbe est bien tombØ sur le rØseau. Pour cela, il vØrie
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3 TOT en triangle isocele
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3 TOT en triangle equilateral
Trigger TOT
Trigger Treshold
(a)
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Exemples de 
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(b)
FIG. 4.14 : Schématisation hexagonale du réseau autour d’une cuve. A gauche (figure a) les trois configurations
de trigger 3 TOT possibles. A droite deux exemples de trigger 4C1. Les cercles correspondent aux T2 treshold
et les carrés aux T2 TOT.
que la cuve ayant recut le plus de signal lors de l’ØvØnement Øtait entourØe de 6 cuves en Øtat de fonctionnement.
Ce trigger exclut ainsi tous les ØvØnements au bord du rØseau.
4.3.2.3 Auto-calibration du VEM dans les cuves
On se sert des muons atmosphØriques "isolØs" pour calibrer le VEM, l’unitØ de mesure des cuves. Cette
opØration est rØalisØe automatiquement par un programme tournant en permanence dans la carte uniØe.
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FIG. 4.15 : Histogramme de l’intégrale du signal déposé par les particules atmosphériques (muons, électrons
et gamma) dans une cuve. Le premier pic, à basse énergie, correspond au signal déposé par les particules
électromagnétiques alors que le deuxième pic correspond à la contribution des muons
Lorsqu’un muon relativiste d’Ønergie supØrieure à 160 MeV traverse la cuve, il perd par Ømission Cerenkov
une certaine quantitØ d’Ønergie. Cette perte Øtant relativement faible par rapport à l’Ønergie initiale du muon, il
n’est pas "arrŒtØ" par l’eau et traverse rectilignement la cuve (Ref. [55]). L’Ønergie dØposØe par un muon seul,
ne dØpend donc que de son trajet dans la cuve. Ce qui n’est pas le cas pour la majoritØ des particules Ølectro-
magnØtiques qui sont rapidement absorbØes par l’eau et dØposent ainsi un signal plus faible que les muons. On
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peut ainsi prØdire gØomØtriquement la distribution du signal engendrØ par les particules atmosphØriques. Reste
cependant à prendre en compte tous les paramŁtres du dØtecteur : la quantitØ et la qualitØ de l’eau, la rØecti-
vitØ du Tyvek, le rendement des PMTs, le gain des PMTs, et le traitement des signaux par l’Ølectronique... On
rØalise cela en comparant cette distribution prØdite à celle obtenue expØrimentalement (fugure 4.15) par le ux
de particules atmosphØriques (environ 300 s−1m−1). On en dØduit ensuite le signal moyen dØposØ par un muon
qui traverse la cuve verticalement : le VEM (Ref. [100]).
4.3.2.4 La surveillance du réseau
Plusieurs sondes (tension, tempØrature, courant...) sont installØes sur chaque cuve, an de vØrier le bon
fonctionnement de cette derniŁre. Cette surveillance se fait Øgalement à distance. Il est en effet possible d’en-
voyer à partir du CDAS une requŒte pour obtenir ces informations. De plus, un programme tournant dans la
carte uniØe, envoie au CDAS ces informations toutes les 6 minutes. Ces donnØes de status sont Øgalement sto-
ckØes. Elles sont indispensables pour l’analyse, en particulier lorsque l’on Øtudie l’acceptance du rØseau (effets
de la tempØrature, pression, sur le taux de trigger) ou tout simplement pour vØrier qu’une cuve impliquØe dans
un ØvØnement fonctionnait correctement au moment de la prise de donnØes.
Un programme dØveloppØ par le collŁge de France, appelØ Big Brother, utilise ces donnØes pour surveiller
en temps rØel le rØseau de surface. Plusieurs alarmes y ont ØtØ dØveloppØes pour prØvenir d’un Øventuel pro-
blŁme.
FIG. 4.16 : Activité du réseau donné par Big Brother le 6 septembre 2005. Les stations représentées en vert
fonctionnent normalement, en rouge celles qui ne reçoivent pas de T2, en bleues celles qui n’ont pas encore
l’électronique d’installée et en blanc celles qui ne sont pas remplies d’eau. Les points noirs donnent la position
des bâtiments (fluorescence et CDAS).
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4.3.3 Principe de la reconstruction des événements
Lorsqu’une gerbe d’Ønergie sufsante traverse le rØseau plusieurs dØtecteurs enregistrent un signal. La
direction du primaire est dØduite des temps d’arrivØe relatifs des signaux mesurØs par au moins trois cuves
non alignØes. Le front de la gerbe peut Œtre assimilØ à une galette de particules qui se dØplace à la vitesse
de la lumiŁre le long de l’axe du primaire et qui touche successivement les cuves au sol. L’ajustement de la
propagation de cette galette avec les temps de dØclenchement des stations permet de dØterminer la direction
du primaire. En premiŁre approximation, on considŁre que cette galette est un plan de coefcient directeur
u = sin θ cosφ et v = sin θ sinφ. La propagation du plan doit donc coïncider avec les temps ti enregistrØs par
les cuves. Cette coïncidence est donnØe par l’Øquation 4.5 :
c ti = c T0 − (u xi + v yi) (4.5)
oø c est la vitesse de la lumiŁre et T0 le temps auquel le cur de gerbe atteint le sol. La mesure de la
direction d’incidence du primaire est donc principalement liØe à la mesure des temps d’arrivØe du front de gerbe
dans les cuves, d’oø la nØcessitØ d’avoir une trŁs bonne prØcision en temps. An d’afner cette reconstruction
gØomØtrique, on prend ensuite en compte la courbure de la gerbe et le signal que chaque cuve a enregistrØ (nous
reviendrons prØcisØment sur ce point dans le chapitre 6 concernant la reconstruction des ØvØnements).
FIG. 4.17 : LDF des trois principales composantes d’une gerbe atmosphérique initiée par un proton de 1019
eV. La figure de droite correspond à la convolution de ces distributions par la réponse d’un cuve ˘Cerenkov.
L’estimation de l’Ønergie et de la position du cur de la gerbe se fait simultanØment en comparant les si-
gnaux mesurØs aux simulations de gerbe qui permettent de prØvoir les densitØs de particules attendues au sol en
fonction des conditions initiales du primaire (nature, angle d’incidence, Ønergie...). A partir de ces simulations,
on construit des fonctions appelØes LDF (Lateral Distribution Fonction) qui dØterminent la densitØ de chaque
type de particules (Ølectrons, photons et muons) en fonction de la distance à l’axe de la gerbe. Ces fonctions
dØpendent donc de la nature du primaire, de son angle d’incidence et de son Ønergie. Il existe aujourd’hui plu-
sieurs LDF : les fonctions d’Haverah Park, les fonctions NKG (Nishimura, Kamata, Greissen), les fonctions
hypergØomØtriques... La convolution de ces fonctions avec une simulation de la rØponse de la cuve Cerenkov
permet de prØdire le signal attendu en fonction de la distance à l’axe de la gerbe (on doit ici faire la somme
des signaux dus à chaque type de particules de la gerbe). Par une mØthode de maximum de vraisemblance ou
par minimisation d’un χ2, on ajuste ces distributions aux signaux Si mesurØs en gardant la position (X,Y ) du
cur de la gerbe libre (Øquation 4.6) :
Si =
∑
e±,µ±,γ
Signalsimu ⊗ LDFparticule(E, θ, φ, primaire, di) (4.6)
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oø di est la distance entre la cuve considØrØe et l’axe de la gerbe : di =
√
(xi −X)2 + (yi − Y )2 oø xi
et yi sont les coordonnØes de la cuve. On trouve directement le cur de la gerbe. L’Ønergie de la gerbe est
elle dØduite de l’ajustement de la LDF. La reconstruction des gerbes par le rØseau de surface dØpend fortement
du modŁle utilisØ. La mesure de l’Ønergie par le rØseau de surface est donc trŁs dØpendante des modŁles de
dØveloppement de gerbe dans l’atmosphŁre.
Ceci n’est en fait que la première étape de la reconstruction du détecteur de surface. D’autres étapes
affinent grandement la reconstruction. Nous étudierons plus en détails cette reconstruction dans le chapitre 6
car elle fait partie de la première étape permettant l’analyse de la nature du primaire.
4.3.4 Installation des stations locales dans la Pampas
L’installation et le déployement des cuves sur le site sont principalement réalisés par des techniciens pré-
sents en permance à Malargüe. Cependant, mes nombreux voyages en Argentine m’ont permis d’assister et de
même de participer à différentes étapes du déployement.
L’ensemble du matØriel composant les stations locales est acheminØ au "Building center" (Photo 4.18(a)).
Les cuves "vides" reçoivent dŁs leur arrivØe, leur numØro d’emplacement sur le rØseau ainsi qu’un nom propre.
Ces noms ont tout d’abord ØtØ choisi par les Øcoliers de Malargüe (Carmen, Miranda...), puis par les personnes
de la collaboration en suivant l’actualitØ (Matrix, Harry Potter, Paix, Peace...) et peut Œtre l’humeur des colla-
borateurs (Pigale, Montmartre... mal du pays ?).
(a) (b)
FIG. 4.18 : (a) Photo du "building center" oú les cuves sont préparées avant leur installation dans la Pampas.
(b) Installation d’un cuve de production (à droite) à coté d’une cuve prototype de l’Engineering Array (à
gauche).
Avant de partir dans les "champs", une partie des composants sont installØe sur la cuve : le sac de Tyvek
est gonØ d’air à l’intØrieur de la cuve ; les PMTs sont collØs au sac de Tyvek (le sac sac est en fait gonØ pour
facilitØ cette Øtape mais Øgalement pour maintenir les PMTs lors du transport des cuves) ; les panneaux solaires
et les cables Ølectriques sont Øgalement installØs.
Avant l’installation de la cuve dans la Pampas, une premiŁre Øquipe repŁre le site et les chemins d’acces
grâce au GPS, et applanit le terrain à l’aide d’un bulldozer.
Le camion de dØployement peut alors venir sur le site. Il est muni d’une remorque pouvant transporter
quatre cuves et d’une petite grue capable de soulever et de placer les cuves. Les cuves sont dØposØs le plus
prŁs possible de l’endroit dØnit par la rØgularitØ du rØseau compte tenu des contraintes locales. On oriente les
PMTs toujours de la mŒme façon (photo 4.18(b)).
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Une fois la cuve posØe, une troisiŁme Øquipe vient installer les batteries et vØrier le bon fonctionnement
des panneaux solaires. Elle effectue Øgalement un relevØ prØcis de la position dØnitif de la cuve.
C’est au tour de la citerne d’intervenir et de remplir la cuve. Cette opØration prend environ une heure, ce
qui laisse le temps aux techniciens de vØrier l’horizontalitØ de la cuve et d’installer l’antenne de tØlØcommu-
nication. La quantitØ d’eau dØsionisØe transportØe par la citerne ne peut remplir que 3 cuves par jour, ce qui
limite fortement le nombre de cuves dØployØes.
Une derniŁre Øquipe intervient nallement pour installer l’Ølectronique et vØrier le bon fonctionnement
de la station, en particulier on vØrie le processus de calibration ainsi que l’envoie des messages à la station
centrale, le CDAS.
Le dØployement des cuves est rØgulierement ponctuØ de rencontres imprevues. Les moins chanceux d’entre
nous ont croisØ le chemin d’inquiØtantes tarentules (4.19(a)) ou apercut des coyotes. Certain ont mŒme dØrangØ
des veuves noires (dont la piqure est mortelle) gentillement installØes dans l’emplacement rØservØ aux batteries
(on ne dØplore aujourd’hui aucun mort). D’autres ont eu la chance de voir passer des nandous (autruches
d’amØrique), de voir s’envoler des amands roses et mŒme d’attrapper ces "trŁs vØloces" insectivores : les
tatous (4.19(b)).
(a) (b)
FIG. 4.19 : (a) Une impressionnante tarentule de 20 cm de longueur. (b) Un tatou relativement affolé.
4.4 Conclusion
Ainsi l’observatoire Pierre AUGER est le premier dØtecteur regroupant les deux principales techniques d’ob-
servation des rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie : la dØtection directe des particules secondaires arrivant
au sol et la dØtection de la uorescence induite dans l’atmosphŁre par les particules chargØes de la gerbe.
L’avantage de ce mode de dØtection hybride est double. Tout d’abord, il permet d’obtenir une calibration
croisØe du rØseau de dØtecteurs et des tØlescopes à uorescence ce qui devrait Øgalement permettre de com-
prendre les diffØrences observØes par les expØriences AGASA et HIRES dans le spectre des rayons cosmiques.
Ensuite, il donne simultanØment accŁs aux prols longitudinal et latØral de la gerbe. Ces informations per-
mettent de mieux contraindre l’analyse des ØvØnements (estimation de l’Ønergie, direction de provenance...) et,
nous le verrons dans la suite de cette thŁse, sont essentielles pour tenter d’identier la nature de la particule
primaire.
L’observatoire Pierre AUGER devrait ainsi Ølucider l’Ønigme des rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie
vieille de plus de 30 ans.
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Chapitre 5
Les critères physiques pour la détermination
de la nature des RCUHE
Nous avons vu dans le chapitre 2, que la connaissance de la nature des RCUHE est une forte contrainte
pour les modŁles de production et de propagation. Malheureusement, à cause de leur faible ux, la dØtection
de ces rayons cosmiques ne se fait qu’à partir des gerbes qu’ils crØent en traversant l’atmosphŁre (chapitre 3).
Nous n’avons donc pas directement accŁs au cosmique primaire mais aux milliards de particules qu’il gØnŁre.
Ce chapitre prØsente donc, comment, à partir de simulations de gerbes dØcrites dans une premiŁre partie,
nous avons dØni des critŁres de discrimination basØs sur la "gØomØtrie", les temps d’arrivØe des particules
au sol, ainsi que la composition des gerbes atmosphØriques qui seront observables par l’observatoire Pierre
AUGER. De plus, grâce à la dØnition un coefcient permettant de quantier le pouvoir discriminant d’un
paramŁtre, nous avons dØni, pour chaque critŁre, les conditions pour lesquelles la discrimination est maximale.
Ce travail nous a alors tout naturellement amenØ à comparer entre-eux les critŁres que nous avons Øtablis
puis à chercher un moyen de les utiliser en les couplant dans une analyse multidimensionnelle an d’augmenter
l’efcacitØ de discrimination de notre analyse.
5.1 Étude de la simulation des gerbes atmosphériques
5.1.1 Simulation
Pour simuler les gerbes atmosphØriques, il existe aujourd’hui deux programmes : AIRES et CORSIKA. Ces
programmes de simulation suivent les particules tout au long du dØveloppement de la gerbe : de la premiŁre
interaction du rayon cosmique primaire dans l’atmosphŁre à l’arrivØe des milliards de particules au sol. La
progression des particules dans l’atmosphŁre est rØalisØe pas à pas, ce qui permet d’Øtudier la rØpartition des
particules tout au long du dØveloppement de la gerbe. En ce qui nous concerne, seul le prol longitudinal
de la gerbe et la rØpartition des particules au sol (au niveau de l’observatoire Pierre Auger soit 1452 m) nous
intØressera pour notre Øtude.
An d’allØger les temps de calcul et l’espace mØmoire que demandent ces simulations, on est obligØ de
restreindre le nombre de particules rØellement simulØes (à 1020 eV on ne suit en gØnØral qu’une particule sur
106). Pour cela, on sØlectionne tout d’abord les particules de la gerbe qui seront ou non suivies. Plusieurs critŁres
sont alors pris en compte comme par exemple l’Ønergie de la particule (les coupures en Ønergie sont le plus
souvent choisies en fonction des coupures que nous imposent les dØtecteurs), ou la position de cette derniŁre
(ex : une particule trop loin du cur ne sera pas suivie). Puis on groupe les particules de mŒme type et dont
les conditions sont proches (Ønergie, position, impulsion...) en une seule "particule". Une nouvelle variable (le
poids) permet alors de savoir "combien" de particules cette "particule" reprØsente. Le programme de simulation
choisit alors, en fonction de la nature et de l’Ønergie de la particule (ou de l’ensemble de particules), le modŁle
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qui permettra de dØcrire ses interactions durant le prochain pas. Ces modŁles se divisent en deux catØgories :
les modŁles à haute Ønergie et les modŁles à basse Ønergie.
Il existe de nombreux modŁles à haute Ønergie. Les plus utilisØs à ce jour sont QGSJET et SIBYLL. Ils sont,
entre autres, responsables de la premiŁre interaction du primaire dans l’atmosphŁre et des cascades hadroniques
à haute Ønergie. Ces modŁles, dØveloppØs depuis plusieurs dØcennies, reposent sur l’extrapolation à ultra haute
Ønergie d’expØriences rØalisØes sur accØlØrateur. On passe donc d’Øtudes rØalisØes sur des collision proton-
proton d’Ønergie d’environ 1011eV dans le centre de masse à des prØvisions au dessus de 1014eV 1. La mØthode
d’extrapolation a donc une inuence sur les rØsultats naux. Les deux modŁles donnent en effet des rØsultats
lØgŁrement diffØrents [101] (par exemple, le nombre de muons produits par QGSJet est plus grand de 20 à 30%
(dØpend des conditions d’angle, d’Ønergie...) que celui de Sibyll [80]).
Il existe Øgalement plusieurs modŁles à basse Ønergie. Les plus utilisØs sont GHEISHA et FLUKA. Ils
dØcrivent les interactions à basse Ønergie des noyaux et des nuclØons avec les noyaux de l’atmosphŁre [102].
Un dernier ØlØment est nØcessaire à la simulation des gerbes : la description de l’atmosphŁre traversØe. Il
existe aujourd’hui des modŁles dØcrivant les diffØrentes atmosphŁres que l’on peut rencontrer tout au long de
l’annØe (phØnomŁnes de saison), le jour et la nuit en diffØrents points du globe. On peut Øgalement utiliser une
atmosphŁre moyenne sur toute l’annØe.
Ainsi, pour rØaliser des simulations, il faut choisir (voir 3.2.1 p.64) :
 Un programme de simulation : AIRES - CORSIKA
 Un modŁle hadronique à haute Ønergie : QGSJET - SIBYLL - NEXUS...
 Un modŁle hadronique à basse Ønergie : FLUKA - GHEISHA - URQMD...
 Et un modŁle d’atmosphŁre : ØtØ, hiver, atmosphŁre moyenne...
Malheureusement, chaque combinaison ne donne pas tout à fait les mŒmes rØsultats et des erreurs sont
encore recensØes. Les rØsultats tendent malgrØ tout à converger.
L’objet de notre analyse n’Øtant pas d’Øtudier ces diffØrences, nous avons choisi de ne prendre qu’une
seule combinaison. Les rØsultats prØsentØs dØpendent donc de cette combinaison, mais les diffØrences entre
les modŁles n’engendrant pas de grosses diffØrences qualitative, les rØsultats de l’Øtude devraient Øgalement
pouvoir Œtre obtenus avec d’autres combinaisons.
Nous avons choisi de travailler avec :
 CoRSiKa v6.016 [71] qui est reconnu par la communautØ scientique, comme Øtant le plus prØcis des
deux programmes de simulation ;
 QGSJet01 [103] dans lequel est implØmentØ l’effet LPM, mais pas l’effet de reconversion des photons
(preshower) qui de toute façon n’a pratiquement pas lieu en dessous de 1020 eV ;
 GHEISHA [104]
 l’atmosphŁre moyenne du site argentin d’Auger.
Nous avons simulØ plus de 5000 gerbes. Les paramŁtres de la simulation ont ØtØ choisis pour avoir une
bonne prØcision au niveau du sol mais pour ne pas avoir des chiers trop gros ni des temps de calcul prohibitifs.
Nous avons donc choisi :
 de ne pas trop grouper les particules :
 un thinning 2 de 10−6 optimisØ [105] ;
 un poids ØlectromagnØtique maximum de 1.5×103 (on groupe dans ce cas au maximum 1500 Ølectrons
ou photons)
 de ne garder que les particules :
1un proton de 1020eV lancé sur une cible fixe donne en effet un énergie de l’ordre de quelques centaines de TeV dans le centre de
masse.
2Le thinning est un algorithme utilisé pour "simplifier" les étapes de la simulation informatique des gerbes. Il permet ainsi de simuler
des énergies au delà de 107 GeV [105]
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 qui sont tombØes entre 1 cm et 6 km du cur de la gerbe ;
 qui sont dØtectables par les cuves Auger :
 l’Ønergie des Ølectrons doit Œtre supØrieure aux seuils de l’effet Cerenkov dans l’eau. Ce seuil est de
750 keV ;
 de mŒme, l’Ønergie des muons doit Œtre supØrieure à 250 MeV pour Œtre dØtectables dans l’eau par
Ømission Cerenkov ;
 seuls les photons capables de se convertir en une paire Ølectron-positon (Eγ>1 MeV) seront dØtec-
tables.
Nous avons simulØ ainsi trois types de primaires (photons, protons et noyaux de fer) d’Ønergie comprise
entre 5.1017 et 1020 eV et d’angle d’incidence θ compris entre 0◦ et 60◦ par pas de 10◦ et d’angle azimutal ϕ
tirØ alØatoirement entre 0 et pi. Pour chaque primaire-Ønergie-angle, nous avons simulØ 40 gerbes. Chacune de
ces gerbes prend un espace mØmoire de 100 à 800 Mo. Le temps de calcul d’une gerbe est d’environ un jour
sur une machine du Centre de Calcul de Lyon (Pentium III à 1,2 GHz).
5.1.2 Méthode d’étude
Pour rØaliser une Øtude complŁte des gerbes, il est nØcessaire de prendre en compte les uctuations externes,
c’est-à-dire les uctuations statistiques qu’ils existent entre des gerbes produites dans les mŒmes conditions,
mais Øgalement les uctuations internes de la gerbe. En effet, avec le rØseau de surface nous n’aurons que des
informations discrŁtes au niveau du sol. Il faut donc estimer les uctuations que l’on pourrait observer si on
instrumentait l’intØgralitØ de la surface au sol.
Pour les gerbes verticales, nous avons donc choisi de diviser le sol en anneaux concentriques en prØservant la
symØtrie crØØe par l’axe de la gerbe. Le centre de nos anneaux correspond ainsi au cur de la gerbe. Pour Øtudier
les uctuations internes que l’on pourrait observer à mŒme distance de l’axe de la gerbe, nous avons ensuite
divisØ chaque anneau en secteurs de mŒme taille. Notre dØcoupage ressemble alors à une "toile d’araignØe"
comme le montre la gure 5.1 de droite. Ce dØcoupage permettra d’Øtudier les uctuations internes de la gerbe.
Par exemple, on Øtudiera la densitØ de muons dans chacun de ces secteurs, à mŒme distance du cur, pour
estimer quelle valeur moyenne peut prendre la densitØ de muons dans une mŒme gerbe à une distance donnØe.
Comme le simulateur groupe des particules entre elles, il est nØcessaire de rØ-Øtaler au sol ces particules pour
avoir une rØpartition rØaliste. De plus, plus on s’Øloigne de l’axe de la gerbe, plus cet effet a une importance. En
effet, loin de l’axe de la gerbe, il peut exister des secteurs non touchØs par des particules alors que des secteurs
voisins sont touchØs par un paquet de plusieurs particules. Pour remØdier à cela, nous avons augmentØ la largeur
de nos anneaux lorsque l’on s’Øloigne de l’axe de la gerbe.
Enn, en ce qui concerne les gerbes inclinØes, nous avons rØalisØ la mŒme approche, mais dans le plan
perpendiculaire à l’axe de la gerbe, qu’on appelle Øgalement le plan du front de gerbe (voir 5.1, schØma à
gauche). On projette alors, parallŁlement à l’axe de la gerbe, les particules arrivØes au sol dans ce plan. Cette
projection conserve la distance à l’axe des particules. Les temps d’arrivØe des particules sont corrigØs pour
correspondre à leur arrivØe dans le plan du front de gerbe. Pour cela, on considŁre que toutes les particules se
propagent linØairement avec le front de gerbe, à la vitesse de la lumiŁre. Leur temps d’arrivØe est alors donnØ
par la formule 5.1 :
TFront de Gerbe = TSol − dSol-Front
c
(5.1)
oø dSol-Front est la distance entre la position au sol de la particule et sa projection dans le front de gerbe.
Cette distance est positive si la particule est en aval de la gerbe, nØgative si la particule est en amont. On dit, en
effet, qu’une particule est en amont de la gerbe si elle arrive avant les particules du cur et qu’elle est en aval
de la gerbe si elle arrive aprŁs.
Cette mØthode corrige bien le temps des particules contenues dans des gerbes peu inclinØes (θ < 40◦).
Au dessus de cet angle, des asymØtries importantes apparaissent. Nous les Øtudierons dans la partie 5.5 de ce
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FIG. 5.1 : Schéma représentant le découpage en "toile d’araignée" utilisé pour notre étude. Ce découpage est
effectué dans le plan parpendiculaire à l’axe de la gerbe : plan du front de gerbe (à gauche).
chapitre, en particulier nous regarderons si ces asymØtries peuvent aider à la discrimination de la nature des
particules primaires.
5.2 La densité de muons au niveau du sol
Lorsque qu’un rayon cosmique d’ultra haute Ønergie traverse l’atmosphŁre, il va crØer une gigantesque
gerbe de particules (voir 3). Un photon va gØnØrer des cascades ØlectromagnØtiques. Les particules produites
seront alors principalement des photons et des Ølectrons. Pour des primaires hadroniques, deux types de proces-
sus ont lieu en mŒme temps : des cascades ØlectromagnØtiques et des cascades hadroniques qui produisent de
nombreux muons. Le nombre de muons dans une gerbe semble alors Œtre un indicateur pour sØparer les photons
et les hadrons primaires.
Mais il y a Øgalement des diffØrences entre noyaux lØgers et noyaux lourds au niveau du nombre de muons
produits dans les gerbes. En effet, par rapport à un proton de mŒme Ønergie totale, un noyau rØpartit son Ønergie
globale entre ses diffØrents constituants nuclØaires. Chaque constituant va donc crØer plus rapidement des pions
de faible Ønergie qui vont à leur tour se dØsintØgrer en formant des muons. Un noyau lourd crØera donc plus de
muons qu’un noyau lØger. Il a ØtØ montrØ (J. Matthiews [106]) que le nombre de muons formØs dans une gerbe
initiØe par un proton n’augmente pas linØairement avec l’Ønergie du primaire, mais suit l’Øquation suivante :
NPµ ∝ E0.85 (5.2)
En effet, plus l’Ønergie d’un proton est importante, plus il faut de "gØnØrations" pour rØduire l’Ønergie des
pions formØs. En considØrant qu’une gerbe d’ØnergieE crØØe par un noyau (deA nuclØons) est la superposition
de A gerbes de proton d’Ønergie E/A, le nombre de muons produits est donnØ par :
NAµ ∝ A(E/A)0.85 (5.3)
ComparØ au nombre de muons gØnØrØs par un proton seul (Øquation 5.2) :
NAµ = A
0.15NPµ (5.4)
D’aprŁs cette formule, on attend donc que les gerbes initiØes par un noyau de fer (A = 56) soient plus
riches, au niveau du sol, en muons de 80% qu’une gerbe initiØe par un proton de mŒme Ønergie. Cependant
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cette diffØrence entre noyaux lourds et lØgers, si importante, n’est pas observØe par les simulations rØcentes qui
ne prØdisent qu’une diffØrence d’environ 30% entre proton et fer. Ce dØsaccord n’est, à ce jour, pas expliquØ.
On pense cependant que le modŁle de Matthiews est trop simple pour estimer prØcisØment le nombre de muons
produits par un noyau lourd. Les gures 5.2 montrent un exemple de densitØ de muons observØe au sol (au
niveau d’Auger) pour des gerbes verticales gØnØrØes par un proton et un noyau de fer de 1020 eV (simulations
obtenues par CORSIKA).
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FIG. 5.2 : Exemple de densité de particules observées au sol, pour des gerbes verticales initiées par un proton
(a) et un noyau de fer (b) de 1020 eV (simulations obtenues avec CORSIKA).
Les uctuations sur la densitØ de muons internes à une gerbe, calculØes par la "mØthode de la toile d’arai-
gnØe", sont faibles. Elles sont, par exemple, infØrieures à 0.5µ.m−2 à 1000 mŁtres du cur de la gerbe ce qui
correspond à environ 5% de la densitØ de muons à cette distance. Cette observation est valable pour toutes
les gerbes simulØes. Une mesure de la densitØ de muons à une distance donnØe sera donc "caractØristique"
de la gerbe ØtudiØe, mŒme si nous ne mesurons qu’une seule position de la "toile d’araignØe". On peut donc
Øtudier cette densitØ pour diffØrents angles, diffØrentes Ønergies et pour les trois primaires : proton, fer et photon.
La gure 5.3 montre la densitØ de muons enregistrØe au sol (niveau d’Auger) pour les trois primaires
(proton, fer et proton) d’incidence θ comprise entre 0◦ et 40◦, et d’Ønergie 1019 eV et 1020 eV.
Comme prØvu, la diffØrence de densitØ entre hadrons et photons est importante (environ d’un ordre de gran-
deur). Ainsi, mŒme une mesure relativement peu prØcise de cette densitØ permettra donc de diffØrencier hadrons
et photons. Par contre, les diffØrences entre proton et fer sont moins signicatives que prØvu. En effet, un fer ne
produit que 30% de plus de muons qu’un proton de mŒme Ønergie. Ceci est vrai à tout angle et Ønergie, mais
Øgalement quel que soit le programme de simulation (CoRSika et AIRES) mŒme si ces derniers ne prØdisent
pas tout à fait les mŒmes densitØs au sol.
NØanmoins, la densitØ de muons reste un critŁre qui diffØrencie les noyaux lourds des noyaux lØgers. Il
reste cependant à dØterminer la prØcision nØcessaire pour diffØrencier ces deux populations et les conditions
dans lesquelles ce critŁre les diffØrencie au mieux. Pour rØaliser cette Øtude nous avons choisi d’utiliser un outil
statistique qui permet d’estimer le pouvoir de sØparation d’un estimateur, le facteur de mØrite (voir l’annexe A
pour plus d’information et le cours de statistique d’Antoine Letessier-Selvon [107]). Ce facteur est donnØ par :
Merit =
N
µ
fer −Nµproton√
σ2fer + σ
2
proton
(5.5)
98 5. CRITÈRES PHYSIQUES POUR LA DÉTERMINATION DE LA NATURE DES RCUHE
102 103
10-3
10-2
10
-1
1
10
10
2
)-2Densité de muons (m
Distance à l’axe de la gerbe (m)
Fer
Proton
Gamma
eV19E = 10
(a)
102 103
10
-2
10
-1
1
10
102
10
3
)-2Densité de muons (m
Distance à l’axe de la gerbe (m)
Fer
Proton
Gamma
eV20E = 10
(b)
FIG. 5.3 : Densité moyenne de muons observée au sol pour des gerbes initiées par des protons, des noyaux de
fer et des photons dont l’angle d’incidence est compris entre 0◦ et 40◦ et d’énergie 1019 eV (a) et 1020 eV (b).
oø N proton et N fer sont les valeurs moyennes de l’estimateur (ici la densitØ de muons) pour chacune des
populations (ici proton et fer) et oø σproton et σfer sont les variances de la distribution de l’estimateur.
Ce facteur prend ainsi en compte les diffØrences entre les valeurs moyennes des densitØs de muons des
deux populations ainsi que leurs uctuations internes et gerbe à gerbe. Plus ce facteur est important, plus le
pouvoir de discrimination de notre estimateur est important. La gure 5.4 montre le facteur de mØrite obtenu
entre proton et fer pour des gerbes de 1020 eV en fonction de la distance au cur de la gerbe et pour diffØrents
angles d’incidence. Quels que soient l’Ønergie et l’angle d’incidence, le facteur de mØrite reste pratiquement
constant avec la distance à l’axe sur une zone de distance qui dØpend principalement de l’Ønergie des gerbes.
Ainsi, on peut discriminer avec le mŒme pouvoir proton et fer, en effectuant une mesure dans cette zone.
La zone sur laquelle on pourra mesurer efcacement la densitØ de muons est Øgalement contrainte par deux
phØnomŁnes :
 pour effectuer une mesure de densitØ, il faut se placer sufsamment loin du cur de gerbe, pour que
les muons soient "visibles" parmi les autres types de particules. La gure 5.5 montre la contribution
moyenne au signal enregistrØ au niveau du sol, des diffØrents composants (photons, Ølectrons et muons)
d’une gerbe verticale initiØe par un noyau de fer à 1020 eV. TrŁs prŁs du cur, le signal est principalement
dß aux photons, mais en s’Øloignant, le signal dß aux muons devient de plus en plus important. Il sera
donc plus facile de "voir" les muons loin du cur.
 trop loin du cur, les uctuations du nombre de muons deviennent importantes (voir gure 5.3) et la me-
sure devient donc peu signicative. Le facteur de mØrite reŁte Øgalement ce comportement en diminuant
fortement pour des distances trop ØlevØes.
Ainsi, il faut se restreindre à une zone sur laquelle on s’intØressera à la densitØ de muons. Cette zone va
dØpendre de l’Ønergie de la gerbe. Par exemple pour une gerbe de 1019 eV, on Øtudiera la densitØ de muons
entre 400 et 1000 m (gure 5.6(a)), alors que pour des gerbes de 1020 eV, on effectuera des mesures entre 800
et 1200 m (gure 5.6(b)).
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FIG. 5.4 : Facteur de mérite obtenu entre proton
et fer à 1020 eV en fonction de la distance à l’axe
de la gerbe pour différents angles d’incidence θ.
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FIG. 5.5 : Contribution moyenne au signal en-
registré, dans une cuve d’Auger (au niveau du
sol) des différents composants (photons, élec-
trons et muons) d’une gerbe verticale initiée par
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FIG. 5.6 : Densité moyenne de muons pour des gerbes de proton, de fer et de photon de 20◦ entre 400 m et
900 m à 1019 eV (a) et entre 800 et 1800 m à 1020 eV (b).
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Le facteur de mØrite Øtant à peu prŁs le mŒme sur toute la zone d’Øtude, nous pouvons dØnir un facteur
"moyen" pour la zone. Pour le reste de notre Øtude, nous avons choisi de travailler à 1000 m du cur, distance
autour de laquelle nous aurons de nombreuses cuves (du fait de la gØomØtrie du rØseau d’AUGER).
La gure 5.7 montre l’Øvolution du facteur de mØrite à 1000 m en fonction de l’angle d’incidence θ pour
diffØrentes Ønergies. On observe principalement deux types d’Øvolutions caractØristiques :
 le facteur de mØrite dØcroît avec l’angle θ ;
 le facteur de mØrite dØcroît avec l’Ønergie E du primaire.
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FIG. 5.7 : Facteur de mérite, entre proton et fer, à 1000 m en fonction de l’angle d’incidence θ pour différentes
énergies (E ∈ [5.1017 eV,1020 eV] du primaire).
Ainsi, on peut conclure que la discrimination des primaires par la densitØ de muons est plus efcace pour
les gerbes verticales (θ < 30◦) et pour les faibles Ønergies. Mais en pratique, il sera expØrimentalement difcile
de mesurer la densitØ de muons pour les gerbes de faible Ønergie. En effet, du fait de l’espacement des cuves
(1500 m), une gerbe de faible Ønergie touchera peu de cuves, et la reconstruction de l’ØvØnement sera difcile.
Jusque là, nous avons considØrØ Œtre capables de mesurer exactement la densitØ de muons. Naturellement ce
ne sera pas le cas avec les cuves du dØtecteur. On peut donc se servir de notre analyse pour estimer l’inuence
de la prØcision de la mesure de densitØ et estimer la prØcision qui sera nØcessaire pour faire de la discrimination.
Nous avons donc ajoutØ une erreur de mesure de 10% et de 20% (prØcision que l’on pense obtenir avec AUGER).
La gure 5.8 montre les rØsultats obtenus pour 20◦ (a) et 40◦ (b).
Naturellement, la discrimination proton-fer par la mesure de la densitØ de muons est dØgradØe par l’incer-
titude de la mesure. Pourtant, le pouvoir de discrimination reste important avec une prØcision de mesure de
10% sur la densitØ. En effet, 10% reste infØrieur aux uctuations intra-gerbe et gerbe à gerbe. Par contre une
prØcision de 20% rØduit fortement le facteur de mØrite. Pour discriminer proton et fer, il faut donc disposer
d’une mØthode relativement prØcise. Reste Øgalement à Øtudier l’inuence de la reconstruction de l’ØvØnement
sur la discrimination en particulier l’inuence qu’aura l’incertitude sur la position du cur et sur l’Ønergie de
la gerbe. Nous Øtudirons cela dans les chapitres suivants (chapitres 7 et 8).
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FIG. 5.8 : Facteur de mérite calculé à partir de la densité de muons à 1000 m, en fonction de l’énergie du
primaire à θ = 20◦ (a) et à 40◦ (b). Pour chaque angle, différentes précisions de mesure sont réprésentées
(mesure exacte, 10% et 20% d’erreur).
5.3 Le maximum de développement de la gerbe : le Xmax
A mŒme Ønergie, une gerbe initiØe par un noyau de fer se dØveloppe plus tôt et plus rapidement qu’une gerbe
provenant d’un proton (voir schØma 5.9). Plus tôt car un noyau lourd a une section efcace plus importante
qu’un noyau lØger. Plus rapidement parce qu’un noyau de fer, Øtant composØ de 56 nuclØons chacun ayant
1/56ème de l’Ønergie totale, a besoin de moins d’interactions pour perdre son Ønergie. On s’attend donc à ce que
le maximum de gerbe appelØ XMAX, c’est à dire l’altitude oø la gerbe atteint son maximum d’Ølectrons, soit
plus grand pour un noyau de fer que pour un proton. En ce qui concerne les photons, l’effet LPM [64] retarde la
formation de la gerbe à haute Ønergie (E > 1019 eV). Ainsi, les gerbes initiØes par des photons sont plus jeunes
et atteignent leur maximum de dØveloppement plus tard que les gerbes initiØes par des hadrons.
La gure 5.10 montre le prol longitudinal moyen, c’est-à-dire le nombre d’Ølectrons en fonction de la
quantitØ de matiŁre traversØe tout au long de la formation de la gerbe, pour les trois primaires ØtudiØs. La gure
5.11 prØsente la distribution des XMAX pour proton et fer, pour des gerbes d’incidence infØrieure à 30◦ et
d’Ønergie comprise entre 1019 eV et 1020 eV.
Comme attendu, la discrimination entre hadron et photon (non convertis 3) semble relativement aisØe à
partir de la mesure de la position du maximum de gerbe alors que, entre proton et fer, la discrimination est
plus problØmatique. Avec une telle distribution, si l’on observe une gerbe au niveau d’Auger (870 g.cm−2)
sans quelle n’ait atteint son maximum de dØveloppement, et si son Ønergie reste infØrieure à 1020 eV, alors la
particule primaire pourrait Œtre un photon.
La gure 5.12 prØsente le facteur de mØrite obtenu pour cette mØthode. Ce facteur ne dØpend pas de l’angle
d’incidence de la gerbe. En effet, une gerbe atteint son maximum lorsqu’elle a traversØ une "certaine" quantitØ
de matiŁre. Connaissant l’angle d’incidence de la gerbe, la densitØ de l’atmosphŁre et l’altitude du maximum,
on peut calculer la quantitØ de matiŁre traversØe correspondante. On constate que ce facteur de mØrite augmente
lØgŁrement avec l’Ønergie.
3qui n’ont pas subit l’effet de preshower
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FIG. 5.9 : Schéma représentant la formation d’une gerbe initiée par un proton et un noyau de fer. La gerbe de
fer se développe plut tôt et plus rapidement qu’une gerbe provenant d’un proton.
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FIG. 5.10 : Profils longitudinaux moyens de gerbes
à 1020 eV produites par des noyaux de fer, des pro-
tons et des photons verticaux (non convertis).
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FIG. 5.11 : Distribution du XMAX corrigé pour les
noyaux de fer et les protons d’énergie comprise entre
1019 eV et 1020 eV, et d’angle d’incidence entre 0◦ et
30◦.
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FIG. 5.12 : Facteur de mérite proton-fer en fonction de l’énergie du primaire calculé pour le XMAX mesuré
exactement, et pour une résolution de 30 g.cm−2.
Comme pour l’Øtude du pouvoir de discrimination par la mesure de la densitØ de muons, nous avons ajoutØ
à notre mesure exacte de XMAX une incertitude rØaliste. Avec une erreur de mesure de 30 g.cm−2, (erreur qui
est lØgŁrement supØrieure à la prØcision attendue pour le dØtecteur de uorescence), le pouvoir de sØparation
est clairement dØgradØ. On remarque Øgalement que le facteur de mØrite n’est pas modiØ de la mŒme façon
pour les diffØrentes Ønergies. En effet, une gerbe d’Ønergie moindre atteint plus rapidement son maximum de
dØveloppement. Une incertitude de 30 g.cm−2 reprØsente alors une erreur relative sur la mesure du XMAX plus
importante que pour une gerbe d’Ønergie plus grande. La discrimination sera alors plus difcile.
5.4 Les critères géométriques : le front de gerbe
Dans une cascade hadronique, les muons sont produits à la n du dØveloppement par la dØsintØgration des
pions de basse Ønergie. Ces muons, Øtant peu diffusØs par l’atmosphŁre, se propagent pratiquement linØairement
à partir du point oø ils ont ØtØ crØØs et arrivent en premier au niveau du sol. On dit qu’ils forment le front externe
de la gerbe (voir le schØma 5.9). Comme une gerbe provenant d’un proton se dØveloppe, en moyenne, plus tard
qu’une gerbe initiØe par un noyau de fer, on s’attend donc à ce que le front de la gerbe provenant du proton soit
plus courbØ que celui du fer.
Ainsi, les muons sont les principaux responsables de la courbure du front extØrieur de la gerbe. Cependant,
les photons et les Ølectrons modient Øgalement la forme du signal observØ au sol. Étant sujet à la diffusion de
l’atmosphŁre, ils ne modient que peu la courbure externe. Par contre, ils sont principalement responsables de
l’Øtalement du signal (l’Øpaisseur) et de la courbure interne du front de gerbe. Étant donnØ que les gerbes de
protons se dØveloppent plus tard que les gerbes initiØes par les noyaux de fer, on s’attend donc à observer des
diffØrences entre les diffØrents primaires pour l’Øpaisseur du signal et pour le rayon de courbure interne.
An d’Øtudier ces diffØrents paramŁtres (rayon interne, externe et Øpaisseur), il est nØcessaire de simuler
le signal qu’observe les cuves Cerenkov du rØseau. Ici, nous garderons notre structure en toile d’araignØe ;
chaque secteur correspondant à une cuve. Pour fabriquer le signal observØ, nous avons utilisØ le signal moyen
de chaque type de particule :
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 chaque Ølectron e± d’Ønergie supØrieure à 2 MeV dØposera dans la cuve E(MeV)/200 VEM 4 par Ømis-
sion Cerenkov ;
 de la mŒme façon, chaque photon gamma d’Ønergie supØrieure à 1 MeV dØposera E(MeV)/200 VEM ;
 par dØnition, un muon µ± vertical centrØ d’Ønergie supØrieure à 250 MeV va dØposer 1 VEM ;
 le binning en temps sera de 25 ns comme celui des FADC du dØtecteur de surface.
Comme nous l’avons vu paragraphe 5.1.1, CoRSiKa est obligØ de "grouper" des particules de mŒme type
lors du calcul du dØveloppement de la gerbe jusqu’au sol. La sortie de CoRSiKa fournit donc des paquets de
particules qui arrivent au mŒme endroit au mŒme instant. Naturellement ce phØnomŁne est purement informa-
tique et n’est pas physique. Il faut donc "re-distribuer" les particules en temps et en espace. Nous avons choisi
de faire comme dans les premiŁres versions de SDSim (le simulateur du dØtecteur de surface de l’observatoire
Pierre Auger) et d’Øtaler en temps les particules selon une gaussienne uniforme de largeur Øgale à 10% du temps
d’arrivØe de la premiŁre particule dans le secteur ØtudiØ. Les gures 5.13 donnent des exemples de signaux si-
mulØs proches et loin du cur de la gerbe pour des secteurs de 10 m2 au niveau du sol (surface correspondant
à celle d’une cuve) et pour une gerbe induite par un noyau de fer vertical à 1020 eV.
(a) (b)
(c)
FIG. 5.13 : Signal simulé pour une gerbe de 1020 eV à 700 m (a), 1500 m (b) et 2500 m (c) de l’axe de la gerbe
pour une surface de détection de 10 m2. Le binning est de 25 ns comme celui du détecteur de surface d’Auger.
Le primaire utilisé est un noyau de fer vertical de 1020 eV.
4VEM = Vertical Equivalent Muon : c’est l’unité de mesure utilisée pour la mesure des signaux dans les cuves Auger. 1 VEM
correspond au signal déposé par un muon qui traverse verticalement la cuve en passant par son centre.
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Les gures 5.13 (a) et (b) sont des signaux proches du cur de gerbe, ils correspondent au "threshold local
trigger" 5. On voit que plus on s’Øloigne du cur de gerbe, plus les particules et donc le signal est ØtalØ et plus
le dØbut du signal s’Øloigne du temps d’arrivØe de la particule primaire au sol (temps correspondant à 0 sur les
gures). Le signal 5.13(c), plus loin du cur, correspond au "time over threshold local trigger (TOT)" 6. Chaque
pic de ce signal est principalement dß aux muons.
A partir de ces signaux simulØs on peut maintenant s’intØresser aux trois paramŁtres : le rayon de courbure
externe, interne et l’Øpaisseur du signal.
5.4.1 La courbure de la gerbe
Le rayon de courbure peut Œtre calculØ à partir de diffØrents temps. Pour Øtudier le rayon externe de la gerbe,
on Øtudiera le temps T0 de dØbut du signal de chaque secteur. Le dØbut du signal Øtant en gØnØral difcile à
dØterminer à cause des uctuations de l’Ølectronique et des particules "parasites" qui traversent le dØtecteur, on
utilisera plutôt le temps appelØ T10 oø le signal atteint 10% du signal total enregistrØ dans le secteur :
T10 = T0 + ∆T10 (5.6)
avec T0 le temps de dØbut du signal et ∆T10 dØnit par :∫ ∆T10
0
s(t)dt =
1
10
∫ +∞
0
s(t)dt (5.7)
oø s(t) est le signal en fonction du temps enregistrØ.
De la mŒme façon, pour Øtudier le rayon de courbure interne on utilisera les T80.
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FIG. 5.14 : Exemple de T10 calculés au niveau du sol (a) et dans le plan de la gerbe (b) pour une gerbe de fer
de 40◦ et d’énergie 1019 eV. Les valeurs de distance négatives correspondent à l’amont de la gerbe, alors que
les valeurs positives correspondent à l’aval.
La gure 5.14 montre un exemple de courbure de front calculØ par les T10 au niveau du sol. En se plaçant
dans le plan de la gerbe, on ne voit plus que la courbure du front. Cette courbure suit la loi parabolique donnØe
par la fonction :
5Le "threshold local trigger" est obtenu dans une cuve qui enregistre un signal supérieur à 3,2 VEM en coïncidence sur ses trois
photo-multiplicateurs
6Le "time over threshold local trigger (TOT)" est obtenu lorsqu’au moins 13 bins dépassent 0,2 VEM en coïncidence sur 2 PMT,
dans une fenêtre de 3 µs.
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T =
r2
2R2
(5.8)
oø r est la distance à l’axe de la gerbe et R le rayon de courbure.
Les gures 5.15 montrent les rayons de courbure obtenus en fonction de l’angle d’incidence θ calculØs à
partir des T10 et des T80, pour les trois primaires possibles à 1019 eV et 1020 eV.
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FIG. 5.15 : Rayons de courbure calculés à partir des T10 pour des gerbes de 1020 eV (a) et 1019 eV (b), et
calculés à partir des T80 pour les gerbes de 1020 eV (c) et 1019 eV (d). Les différences entre hadrons et photons
sont plus marquées pour les rayons de courbure calculés à partir des T10.
On note que les courbures des gerbes initiØes par des photons sont beaucoup plus faibles que celle des
hadrons. Encore une fois, la discrimination hadron-photon semble relativement facile. Entre proton et fer, les
diffØrences sont moindres. Mais comme prØvu, la courbure des gerbes de fer est plus grande que celle des
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protons. Pour estimer le pouvoir de sØparation de la mesure de la courbure de la gerbe, on va utiliser le facteur
de mØrite associØ. La gure 5.16(a) donne ce facteur en fonction de l’angle d’incidence pour des gerbes de
1020 eV et des rayons de courbure calculØs à partir des T10, T50 et T80.
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FIG. 5.16 : Facteur de mérite entre proton et fer en fonction de l’angle d’incidence θ à 1020 eV (a) et en fonction
de l’énergie du primaire avec θ = 40◦ (b) pour la discrimination à partir des rayons de courbure.
Le facteur de mØrite semble Œtre pratiquement constant avec l’angle d’incidence. Cette observation est
encore vraie quel que soit l’Ønergie du primaire. C’est le rayon de courbure calculØ sur les T80 qui semble Œtre
le meilleur critŁre de sØparation des deux populations (proton-fer).
La gure 5.16(b) montre l’Øvolution du pouvoir de discrimination avec l’Ønergie de la gerbe pour une
incidence infØrieure à 40◦. La discrimination se fait plus nettement à basse Ønergie, mais, du fait de la gØomØtrie
du rØseau, on s’attend à ce que la reconstruction des basses Ønergies soit moins prØcise. Le rØsultat risque donc
d’Œtre inversØ aprŁs reconstruction.
5.4.2 Les temps de montée du signal
Comme les muons arrivent en premier au sol (schØma 5.17) et qu’ils dØposent un signal important dans les
cuves par effet Cerenkov, le dØbut du signal est dß principalement aux muons qui traversent la cuve. Le reste
du signal est dß aux photons et aux Ølectrons qui sont diffusØs par l’atmosphŁre et qui arrivent aprŁs et de façon
plus ØtalØe. Plus une gerbe contient de muons plus le signal augmente brutalement au dØpart. Étant donnØ que
les gerbes de photon contiennent moins de muons que les gerbes initiØes par des hadrons, le temps de montØe
du signal, c’est-à-dire le temps que met le signal intØgrØ pour passer de 0 à une certaine valeur (10, 50 et 80%),
sera plus important pour les photons que pour les hadrons. De mŒme, le temps de montØe du signal des gerbes
provenant de protons est plus grand que celui des gerbes initiØes par des noyaux de fer. La gure 5.18 montre
le temps de montØe du signal à 10%, 50% et 80% du signal total, pour des primaires verticaux de 1020 eV.
Les diffØrences entre photon et hadron Øtant importantes, la discrimination par une mesure de temps de
montØe du signal semble nettement sØparer ces deux populations, particuliŁrement avec une montØe à 10%. En
revanche, la discrimination entre proton et fer est plus difcile.
Comme pour la mesure de la densitØ de muons, on peut dØnir un facteur de mØrite proton-fer qui dØpend de
la distance à l’axe. Cependant, nous avons observØ que le facteur de mØrite obtenu est pratiquement indØpendant
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FIG. 5.17 : Schéma représentant la densité des différentes particules dans une gerbe. Le front extérieur est
constitué principalement de muons, alors que partie intérieure est constituée de la composante électromagné-
tique
de la distance à l’axe de la gerbe à partir de quelques centaines de mŁtres. Cette observation est vraie pour les
trois temps de montØe ∆T10, ∆T50 et ∆T80. Nous avons donc dØni un facteur de mØrite en moyennant sur les
distances. La gure 5.19(a) montre l’Øvolution de ce facteur avec l’angle d’incidence θ.
On constate que le facteur de mØrite des trois temps de montØe augmente lØgŁrement avec l’angle d’inci-
dence, et ce quel que soit l’Ønergie du primaire. On voit Øgalement que le temps de montØe à 80% du signal est
le meilleur des critŁres de discrimination parmi les diffØrents temps de montØe. Cette constatation est Øgalement
valable pour toutes les Ønergies ØtudiØes.
La gure 5.19(b) donne le facteur de mØrite associØ au temps de montØe du signal pour des gerbes verticales
en fonction de l’Ønergie. Le pouvoir de discrimination par la mesure des temps de montØe du signal diminue
avec l’Ønergie.
5.5 L’influence de l’asymétrie de la gerbe
Dans cette partie, nous allons reprendre tous les critŁres ØtudiØs prØcØdemment en sØparant l’amont et l’aval
de la gerbe, pour voir si cette distinction amØliore l’identication du primaire. On appelle amont, la zone de
la gerbe qui atteint le sol avant les particules du cur de la gerbe. On appelle aval, la partie qui atteint le sol
aprŁs les particules de cur de la gerbe. GØomØtriquement, ces zones sont donnØes par la position de l’impact
du primaire (cur de la gerbe) et les angles θ et φ de la gerbe (voir 5.20).
l’analyse des diffØrences entre amont et aval fait apparaître une asymØtrie qui est due à deux phØnomŁnes :
 un effet gØomØtrique dß à l’Øtalement des particules. En effet, en amont les particules produites lors de
la formation de la gerbe sont moins ØtalØes à leur arrivØe au sol que celles qui atteingnent le sol en aval.
Sur le schØma 5.20, cet effet gØomØtrique est illustrØ par les portions dØnies par l’angle β en amont et
en aval de la gerbe. On voit bien qu’au sol, l’Øtalement est bien plus important en aval quand amont.
 un autre effet dß à la diffØrence de parcours des particules pour atteindre le sol, entre amont et aval. Des
particules ayant ØtØ formØes à la mŒme hauteur sur l’axe de la gerbe traversent plus d’atmosphŁre pour
atteindre le sol en aval quand amont. Les particules en aval peuvent donc plus interagir avec l’atmosphŁre.
En particulier, les photons et les Ølectrons sont lØgŁrement plus absorbØs et plus diffusØs. Il y a donc
lØgŁrement moins d’Ølectrons et de photons en aval.
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FIG. 5.18 : Temps de montée du signal moyens calculés à partir des (a) T10, (b) des T50 et (c) des T80 pour des
gerbes verticales de 1020 eV, en fonction de la distance à l’axe de la gerbe.
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FIG. 5.19 : Facteur de mérite entre proton et fer en fonction de l’angle d’incidence θ à 1020 eV (a) et en fonction
de l’énergie du primaire avec θ = 0◦ (b) pour la discrimination à partir des temps de montée.
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FIG. 5.20 : Schéma représentant l’asymétrie d’une gerbe inclinée. On observe deux asymétries entre l’amont et
l’aval : un étalement des particules, plus grand en aval qu’en amont ; une différence de parcours entre l’amont
et l’aval.
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Les muons Øtant trŁs peu sensibles à l’absorption et à la diffusion de l’atmosphŁre, seul l’effet gØomØtrique
affecte la densitØ de muons. Cependant, cet effet d’asymØtrie est trŁs faible et conduit à une diffØrence amont-
aval plus faible que les uctuations "gerbe à gerbe" possibles. La sØparation amont-aval n’a donc, dans ce cas,
pas d’intØrŒt pour amØliorer l’identication du primaire. Il sera quand mŒme plus facile de mesurer la densitØ
de muons en aval de la gerbe, oø la partie ØlectromagnØtique (photons et Ølectrons) sera moins importante. Les
muons seront donc plus "visibles".
Dans la suite de cette section, nous allons Øtudier les deux critŁres gØomØtriques (les rayons de courbure et
les temps de montØe du signal) en prenant en compte l’asymØtrie. A partir de notre mØthode en "toile d’arai-
gnØe", sØparer amont-aval consiste à sØparer les diffØrents secteurs en deux groupes.
Cette sØparation demandera une trŁs bonne reconstruction et ne sera possible que pour les ØvØnements
possØdant de nombreuses cuves (donc des ØvØnements à haute Ønergie). En effet, si l’on sØpare amont-aval,
l’Øtude de chaque critŁre se fera sur la moitiØ des cuves de l’ØvØnement. Les mesures seront donc moins prØcises.
5.5.1 Asymétrie : la courbure de la gerbe
Pour les gerbes inclinØes, il y a clairement des diffØrences amont-aval comme le montre l’exemple de la
gure 5.21 des T10 et des T80 moyens obtenus pour des gerbes de fer, de proton et de photon de 40◦ à 1020 eV.
Sur cette gure, les distances sont donnØes par rapport à l’axe de la gerbe : l’amont correspondant aux distances
nØgatives, l’aval correspondant aux distances positives. On constate alors que la partie en amont est plus courbØe
que l’aval. Cette observation est vraie pour tous les angles d’incidence θ, non nuls, et toutes les Ønergies.
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FIG. 5.21 : Exemples de T10 (a) et de T80 (b) calculés dans le plan de la gerbe pour des gerbes de proton, fer
et de photon de 40◦ et de 1020 eV.
La gure 5.22 montre les rayons de courbure moyens, amont et aval, calculØs à partir des T10 et des T80, en
fonction de l’angle d’incidence θ pour les trois primaires ØtudiØs à 1019 eV. La sØparation amont-aval amØliore
lØgŁrement la discrimination photon-hadron, particuliŁrement en utilisant les T80 amonts. Pour la discrimina-
tion proton-fer, la comparaison du facteur de mØrite sans asymØtrie et avec la sØparation amont-aval montre
Øgalement une lØgŁre amØlioration du pouvoir de discrimination avec la prise en compte de l’asymØtrie.
Étant donnØ que la meilleure discrimination est obtenue avec le rayon de courbure calculØ à partir des T80,
nous ne prØsenterons que les rØsultats obtenus pour ces rayons de courbure. La gure 5.23 montre l’Øvolution
du facteur de mØrite pour les rayons de courbure calculØs avec les T80, les T80 amonts et les T80 avals. La
sØparation est lØgŁrement amØliorØe en utilisant les T80 amonts.
L’amØlioration est cependant trŁs lØgŁre. Il faudra donc vØrier si le fait de perdre de la prØcision sur la
mesure (puisqu’en sØparant amont-aval, seules la moitiØ des cuves sont utilisables) ne compense pas largement
cette petite amØlioration de discrimination.
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FIG. 5.22 : Rayons de courbure pour des gerbes de 1019 eV (proton, fer et gamma) calculés à partir des T10
amont (a) et aval (b) et calculés à partir des T80 amont (c) et aval (d). Les rayons de courbure en amont sont
plus petit qu’en aval.
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FIG. 5.23 : Facteurs de mérite proton-fer associés aux rayons de courbure calculés à partir des T80, T80, amont
et aval, en fonction de l’énergie du primaire, pour des gerbes de 40◦.
5.5.2 Asymétrie : les temps de montée du signal
De la mŒme façon, nous avons testØ si une sØparation amont-aval amØliorait la discrimination du primaire
par les temps de montØe. La gure 5.24 montre l’Øvolution de cette variable, en fonction de la distance, obtenue
avec les ∆T10 et les ∆T80 pour des gerbes inclinØes de 40◦ de 1020 eV. Les diffØrences hadrons-photons ont
lØgŁrement augmentØ en amont. La discrimination entre ces deux populations sera donc plus facile.
-1500 -1000 -500 0 500 1000 1500
100
200
300
400
500
600
 (ns)10 T∆Temps de montée 
Distance à l’axe de lagerbe (m)
Gamma
Proton
Fer
eV20E = 10
o40
(a)
-2000 -1500 -1000 -500 0 500 1000 1500
500
1000
1500
2000
 (ns)80 T∆Temps de montée 
Distance à l’axe de la gerbe (m)
Proton
Fer
Gamma
o40
eV20E = 10
(b)
FIG. 5.24 : Temps de montée du signal calculés à partir des T10 (a) et des T80 (b) pour des gerbes de 40◦ de
1020 eV.
En ce qui concerne la discrimination proton-fer, l’amØlioration n’est pas aussi Øvidente. Cependant, les
facteurs de mØrite obtenus avec et sans la prise en compte de l’asymØtrie (gure 5.25) pour les temps de montØe
à 80% du signal montrent que la sØparation amont-aval amØliore clairement cette discrimination.
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FIG. 5.25 : Facteurs de mérite proton-fer associés aux temps de montée du signal calculés à partir des T80,
T80 amont et aval, en fonction de l’énergie du primaire, pour des gerbes de 40◦.
5.6 Comparaison des différentes méthodes
La sØparation entre hadron et photon, par les quatre critŁres ØtudiØs dans ce chapitre, semble Œtre aisØe et
mŒme possible gerbe à gerbe dans certain cas. Il reste cependant à vØrier que la reconstruction des ØvØnements
permettra d’avoir la prØcision nØcessaire.
En ce qui concerne la discrimination noyaux lØgers - noyaux lourds, la meilleure mØthode à utiliser dØpend
principalement de l’angle d’incidence. Pour comparer le pouvoir de sØparation des quatre critŁres (densitØ de
muons, rayons de courbure, temps de montØe du signal et XMAX) nous avons comparØ les facteurs de mØrite
associØs. Pour chaque critŁre nous avons choisi les meilleures conditions :
 Pour la densitØ de muons, chaque mesure (c’est à dire à n’importe quelle distance de l’axe de la gerbe)
possŁde le mŒme pouvoir de discrimination. Il reste cependant à trouver une mØthode qui permette d’ex-
traire du signal enregistrØ dans une cuve le nombre de muons (cf 7.2). Un autre problŁme apparaîtra
Øgalement lorsque l’on utilisera les donnØes du rØseau. En effet, nous n’auront pas les mesures à la mŒme
distance, il faudra donc trouver un moyen pour comparer des densitØs à des distances diffØrentes ; la
prØcisions des mesures annoncØe Øtant comprise entre 10 et 20% ;
 En ce qui concerne la mesure du XMAX, nous avons considØrØ une prØcision moyenne de 30 g.cm−2. On
devrait cependant atteindre une prØcision lØgŁrement meilleure ;
 Pour les rayons de courbure, la mesure la plus discriminante est la mesure calculØe à partir des T80
amonts.
 Pour les temps de montØe du signal, la meilleur discrimination est obtenue avec les ∆T80 amonts. Nous
aurons le mŒme problŁme que pour la mesure de la densitØ de muons.
La gure 5.26 donne les facteurs de mØrite proton-fer obtenus dans ces conditions en fonction de l’Ønergie
du primaire, pour des gerbes de 20◦ et de 40◦.
La mesure de la densitØ de muons avec une prØcision de 10% est la meilleure mØthode de discrimination
à 20◦, quelle que soit l’Ønergie du primaire. La mesure du rayon de courbure donne de bons rØsultats, mais à
faible Ønergie, il sera difcile à estimer à cause du faible nombre de cuves concernØes par l’ØvØnement. Ensuite,
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FIG. 5.26 : Comparaison des pouvoirs de séparation des différentes méthodes présentées, pour 20◦ (a) et pour
40◦ (b).
le XMAX discrimine bien les deux populations à haute Ønergie, alors qu’à faible Ønergie, la mesure des temps
de montØe est meilleure (mais comme pour le rayon de courbure, le manque de cuves dans les ØvØnements à
faible Ønergie risque de fortement diminuer la prØcision de la mesure). Enn, on voit clairement l’importance
de mesurer la densitØ de muons avec une bonne prØcision puisque si celle-ci est de seulement 20%, la densitØ
de muons devient la plus mauvaise des mØthodes d’identication. A 40◦, l’ordre est clairement modiØ. La
meilleure des mØthode devient la mesure des rayons de courbure, puis la mesure des temps de montØe du
signal. La mesure du XMAX, Øtant indØpendante de l’angle d’incidence, reste inchangØe, alors que la densitØ
de muons mŒme avec une prØcision de 10% est fortement dØgradØe.
Faire de la discrimination statistique avec ces critŁres semble tout à fait possible, mais la discrimination
gerbe à gerbe sera beaucoup plus difcile. Cependant, pour certains critŁres (XMAX, rayons de courbure), les
uctuations des gerbes de protons sont beaucoup plus larges que celles des gerbes de fer. Les valeurs obtenues
peuvent alors Œtre trŁs diffØrentes des valeurs atteignables par les gerbes de fer. Il sera alors peut Œtre possible
"d’isoler" une population de gerbes initiØes par des protons.
Les facteurs de mØrite Øtants du mŒme ordre de grandeur pour chacun des critŁres, on peut espØrer obtenir
une meilleur discrimination en combinant tous les critŁres. Cela sera possible, si les quatre facteurs proposØs
ne sont pas trop corrØlØs. En effet, si deux facteurs sont totalement corrØlØs, seule la mesure de celui qui offre
la meilleure discrimination sera intØressante.
5.7 Corrélation des paramètres
Comme la position du maximum de dØveloppement de la gerbe (XMAX) et la courbure de la gerbe dØ-
pendent de la position dans l’atmosphŁre de la zone oø se produisent les diffØrentes cascades de particules, on
s’attend à ce qu’il y ait des corrØlations entre ces deux critŁres. La gure 5.27 montre le XMAX en fonction du
rayon de courbure calculØ à partir des T10, pour des gerbes de faible incidence (θ < 30◦) et dont l’Ønergie est
comprise entre 1019 et 1020 eV. Les deux quantitØs prØsentØes ont ØtØ normalisØes à la valeur moyenne obtenue
pour les gerbes de fer.
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FIG. 5.27 : Corrélation entre les critères géométriques, rayons de courbure et XMAX pour des gerbes d’inci-
dence inférieure à 30◦ et d’énergie comprise entre 1019 et 1020 eV. Les mesures sont données par rapport à la
mesure moyenne enregistrée pour les gerbes de fer.
Les deux paramŁtres semblent Œtre lØgŁrement corrØlØs. Cette constatation est vraie pour des incidences
plus grandes (θ > 30◦) et pour les Ønergies plus basses (E < 1019 eV), mais Øgalement pour les autres rayons
de courbure calculØs à partir des T50 et des T80. Pourtant, la mesure des deux quantitØs apporte toujours une
lØgŁre amØlioration en ce qui concerne la discrimination proton-fer. On peut, en effet, avoir une mesure de l’un
des paramŁtres qui ne permet pas de distinguer proton-fer alors que l’autre le permet, et vice-versa. Par contre,
si l’un des deux paramŁtres n’est pas bien mesurØ aprŁs reconstruction des ØvØnements, on ne servira que de
l’autre pour la discrimination.
On peut Øgalement s’attendre à ce que les temps de montØe du signal soient corrØlØs à la quantitØ de muons
traversant la cuve. En effet, les muons Øtant peu diffusØs par l’atmosphŁre, ils arrivent principalement avec le
front extØrieur de la gerbe, et forment alors en grande partie le dØbut du signal. S’il y a beaucoup de muons dans
la gerbe, on va alors avoir un dØbut de signal plus important. Le signal intØgrØ atteindra donc plus rapidement
80% du signal total. La gure 5.28 montre les temps de montØe du signal à 80% en fonction de la densitØ de
muons. Les deux quantitØs prØsentØes ont ØtØ normalisØes à la valeur moyenne obtenue pour les gerbes de fer.
Contrairement à ce que l’on pouvait attendre, les deux paramŁtres ne sont pas corrØlØs. Ceci s’explique
simplement par le fait que l’on Øtudie le temps à 80%. Or, tant que l’on reste relativement prŁs du cur de la
gerbe, la partie ØlectromagnØtique contribue beaucoup au temps de montØe du signal (voir gure 5.5). Les deux
paramŁtres apporteront donc une information sur la nature du primaire. Cette conclusion est vraie pour tous les
angles et toutes les Ønergies ØtudiØes.
L’Øtude des autres relations entre rayons de courbure, temps de montØe du signal, XMAX et densitØ de
muons n’a montrØ aucune corrØlation Øvidente. On peut donc se servir simultanØment de ces quatre critŁres pour
obtenir une meilleure discrimination. An d’illustrer cela, nous avons fabriquØ un nouveau facteur discriminant
en combinant linØairement les quatre critŁres normalisØs à la valeur attendue pour les gerbes de fer. Nous avons
choisi d’effectuer une combinaison linØaire des paramŁtres pour des raisons de simplicitØ. L’idØe ici n’Øtant pas
de chercher la meilleure combinaison des paramŁtres, mais seulement de montrer que leur utilisation simultanØe
amØliore la discrimination proton-fer.
La gure 5.29 (a) donne la distribution de notre nouveau facteur discriminant calculØ pour des gerbes de
faibles incidences (θ < 30◦) et pour des Ønergies comprises entre 1019 et 1020 eV. L’estimateur utilisØ a ØtØ
fabriquØ à partir de l’Øquation 5.9 :
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FIG. 5.28 : Corrélation entre la densité de muons et le temps de montée du signal à 80% pour des gerbes
d’incidence inférieure à 30◦ et d’énergie comprise entre 1019 et 1020 eV. Les mesures sont données par rapport
à la mesure moyenne enregistrée pour les gerbes de fer..
Estimateur(θ < 30◦) = 0.4 σµ normé + 0.3 RCnormé − 0.2 ∆T80 normé − 0.1 XMAXnormé (5.9)
De la mŒme façon, la gure 5.29 (b) montre la distribution du nouvel estimateur calculØ pour des gerbes
de mŒme Ønergie mais d’angle d’incidence de plus de 30◦. L’estimateur 5.10 a ici une dØnition diffØrente de
celle donnØe par l’Øquation 5.9. Elle donne, dans ce cas, plus de poids aux rayons de courbure et moins à la
mesure de la densitØ de muons. Ce choix est naturellement dß au fait qu’à faible angle, la densitØ de muons
est la meilleure mØthode pour la discrimination (voir la section prØcØdente "comparaison des mØthodes"). Son
poids dans l’estimateur est alors important. A grands angles, c’est le rayon de courbure qui offre la meilleure
sØparation.
Estimateur(θ > 30◦) = 0.25 σµ normé + 0.45 RCnormé − 0.25 ∆T80 normé − 0.05 XMAXnormé (5.10)
Dans les deux cas prØsentØs, la discrimination proton-fer est nettement amØliorØe. Les facteurs de mØrite
sont supØrieurs à 1.8 pour les deux populations (petits et grands angles).
Pour amØliorer grandement la discrimination proton-fer, on pourra donc essayer une combinaison de tous
les paramŁtres aprŁs reconstruction.
5.8 Conclusion
L’ensemble des critŁres dØnis dans ce chapitre sont potentiellement capables d’identier la nature des
rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie, en particulier pour les photons qui prØsentent des gerbes trŁs caractØ-
ristiques. Nous avons Øgalement vu que ces critŁres pouvaient Œtre combinØs dans une analyse multidimension-
nelle an d’augmenter l’efcacitØ de la discrimination.
Cependant, il est important de souligner que ces rØsultats ont ØtØ obtenus sans tenir compte de la dØtection
des ØvØnements. Pour un ØvØnement dØtectØ par l’Observatoire AUGER, l’ØnergieE, l’angle zØnithal θ ainsi que
la position du cur sont dØterminØs par reconstruction (Chapitre 6). Ces paramŁtres ne sont donc pas connus
exactement mais prØsentent des incertitudes qui sont susceptibles d’affecter et sßrement de diminuer l’efcacitØ
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FIG. 5.29 : Distribution d’un nouveau facteur discriminant fabriqué à partir d’une combinaison linéaire des
quatre critères étudiés précédemment pour des énergies comprises entre 1019 et 1020 eV : à gauche (a) pour les
petits angles d’incidence (θ < 30◦), la combinaison linéraire est donnée par la formule 5.9 ; à droite (b) pour
les grands angles d’incidence (θ > 30◦), la combinaison est donnée par l’équation 5.10.
de discrimination de nos critŁres. Nous devons donc vØrier si avec ces incertitudes l’identication est toujours
possibles.
De plus, certain critŁre comme la densitØ de muons, ne sont pas directement accessibles à partir de l’obser-
vatoire Pierre AUGER. Pour les obtenir, il faut donc nØcessairement trouver un moyen indirect permettant de
les estimer à partir de l’ensemble des paramŁtres fournis par le dØtecteur.
Les travaux relatifs à cet aspect du problème feront l’objet des trois derniers chapitres de cette thèse.
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Chapitre 6
Reconstruction des événements du réseau de
surface
La chapitre prØcØdent à permis de montrer que l’identication du primaire nØcessite la connaissance de son
Ønergie, de son angle zØnithal et mŒme parfois de la position du cur de gerbe qu’il a gØnØrØe dans l’atmo-
sphŁre (pour permettre de dØterminer le temps de montØe du signal et la densitØ de muons au sol). En rØalitØ,
l’identication du primaire correspond en fait à la derniŁre Øtape de la reconstruction des ØvØnements.
Dans ce contexte, ce chapitre a pour objet de prØsenter comment ces diffØrents paramŁtres sont dØterminØs
à partir des donnØes enregistrØes par le dØtecteur de surface (voir §4.3.2.2 p.86). Comme nous le verrons dans
ce chapitre, cette analyse impose de faire une hypothŁse sur la nature du primaire. De ce fait, il existe autant de
reconstructions diffØrentes que de primaires considØrØs, dont une que nous avons rØalisØe pour les ØvØnements
photons.
An de tester nos algorithmes et d’estimer les erreurs et les biais systØmatiques qu’ils gØnŁrent, l’ensemble
des Øtapes de la reconstruction a ØtØ testØ à l’aide des simulations d’ØvØnements prØsentØes dans la premiŁre
partie de ce chapitre. Cette analyse a nalement ØtØ appliquØe aux premiŁres donnØes rØelles fournies par
l’observatoire donnant ainsi accŁs à un premier ensemble de rØsultats, qui bien qu’encore prØliminaires, donnent
une premiŁre estimation de la distribution en Ønergie et de la distributions angulaires des ØvØnements (§6.4).
6.1 Simulation du détecteur
Les algorithmes de reconstruction des ØvØnements du rØseau de surface sont dØveloppØs à partir de simu-
lations d’ØvØnements. On utilise AIRES ou CORSIKA et un couple de modŁles d’interactions hadroniques ( un
à haute Ønergie (SYBILL, QGSJET...) et un à basse Ønergie (FLUKA, GEIHSHA...) voir 3.2.2.1 p.66) pour si-
muler des gerbes atmosphØriques à partir d’une particule primaire et obtenir la distribution au sol des particules
secondaires. Un deuxiŁme programme va alors simuler la rØponse du rØseau de surface traversØ par ce front. Il
existe aujourd’hui quatre programmes dØveloppØs par la collaboration : SDSIM qui est le simulateur ofciel de
la collaboration, EASYSIM, et deux simulateurs basØs sur GEANT4. Tous suivent la mŒme dØmarche :
 les particules fournies par le simulateur de gerbe sont tout d’abord redistribuØes au sol : en effet, comme
nous l’avons mentionnØ dans le paragraphe 5.1.1, les particules sont regroupØes lors de leur parcours
dans l’atmosphŁre (le thinning), pour des raisons de temps de calcul et d’espace mØmoire ; an d’obtenir
une rØpartition plus physique, elles sont redistribuØes suivant un algorithme, le smearing [108] ;
 Chaque particule entrant dans une cuve est alors suivie et soumise aux diffØrents processus physiques qui
peuvent intervenir (crØation de paires pour les photons, Ømission Cerenkov pour les particules chargØes,
etc. voir paragraphe 4.3.1 p.83) ;
 les photons Cerenkov produits sont alors propagØs dans la cuve jusqu’à leur absorption ou leur dØtection
par les photo-multiplicateurs (PMTs) ;
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 la rØponse des PMTs et de l’Ølectronique d’acquisition (Front End, FADC) est ensuite simulØe ;
 une fois le signal de chaque cuve calculØ, un algorithme simule les diffØrents niveaux de dØclenchement
de la cuve (Trigger T1,T2) et de la station centrale (T3) ; si le niveau 3 est atteint, l’ØvØnement est
enregistrØ au format des donnØes : le format CDAS.
Mis a part EASYSIM, ces simulations sont extrŒmement lourdes en termes de temps de calcul et de mØmoire.
La simulation d’un ØvØnement prend en effet de 40 min à quelques heures (dØpend de l’angle zØnithal et de
l’Ønergie du primaire) sur une machine standard du centre de calcul de Lyon. Les diffØrents groupes de la
collaboration essayent donc de se mettre d’accord avant de lancer une campagne de simulation qui peut durer
plusieurs mois.
EASYSIM et les deux simulateurs basØs sur GEANT4 Øtant relativement rØcents, il n’existe pas à ce jour
de comparaison "approfondie" entre les diffØrents simulateurs. Nous avons cependant comparØ, pour plusieurs
gerbes, les signaux obtenus avec SDSIM et GEANT4 dans les mŒmes conditions. Les signaux obtenus prØ-
sentent des formes comparables, mais GEANT4 semble gØnØrer des signaux 10 à 20% plus importants que ceux
obtenus par SDSIM. Ces diffØrences ne sont aujourd’hui pas expliquØes.
L’ensemble du travail prØsentØ dans la suite a ØtØ rØalisØ sur les gerbes simulØes par le programme COR-
SIKA, dØcrites dans le paragraphe 5.1.1 p.93, passØes dans le simulateur SDSIM v3.00.
6.2 La reconstruction standard
Comme nous l’avons vu dans la partie 4.3.2.2 p.86, les ØvØnements du rØseau de surface sont sØlectionnØs
puis enregistrØs au format ROOT, par le programme d’acquisition temps rØel de la station centrale (CDAS). Ces
chiers d’ØvØnements vont alors pouvoir Œtre analysØs par les diffØrents groupes de la collaboration. Il existe
ainsi plusieurs algorithmes de reconstruction. Ces analyses sont, en gØnØrale, trŁs proches les unes des autres
et donnent des rØsultats relativement comparables. Nous ne prØsenterons donc ici que l’analyse du laboratoire
APC.
Un ØvØnement du rØseau de surface est constituØ deN > 3 cuves dont le trigger de niveau 2 a ØtØ dØclenchØ
auquelles sont rajoutØes les cuves voisines ayant eu un trigger de premier niveau. Chaque cuve i de l’ØvØnement
est caractØrisØe par :
 sa position gØographique xi, yi et zi sur le rØseau ;
 son temps ti de trigger.
 le signal intØgrØ Si, en VEM, enregistrØ par la cuve : Ce signal est obtenu en faisant la moyenne des
signaux enregistrØs par les 3 PMTs dont on soustrait la ligne base. Il est ensuite converti en VEM grâce
aux mesures d’auto-calibration effectuØes par la station locale (4.3.2.3 p.88).
C’est à partir de ces donnØes que l’on va pouvoir caractØriser la gerbe initiale.
Une gerbe est totalement identiØe si l’on dØtermine :
 la position x0, y0 et z0 de son cur au niveau du sol (FIG. 6.1).
 son axe de dØveloppement. Cet axe est dØni par les angles θ et ϕ ou par le vecteur directeur unitaire
~d = {u, v, w} donnØ par :
~d =

u = sin θ cosϕ
v = sin θ sinϕ
w = cos θ =
√
1− u2 − v2
 le temps d’impact T0 de la gerbe au sol ;
 l’Ønergie du primaire. Elle est estimØe par interpolation ou extrapolation de la densitØ de signal à une
distance optimale de la gerbe. On choisit, en effet, la distance à l’axe oø le signal prØsente, d’aprŁs les
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FIG. 6.1 : Schéma des grandeurs caractéristiques d’une gerbe.
simulations, le moins de variations entre les diffØrents modŁles d’interaction, de uctuations dans le
dØveloppement des gerbes et dans les signaux des cuves. Pour l’Øtude des gerbes autour de 1019 eV et
dans les conditions d’Auger (espacement des cuves, altitude...) il a ØtØ montrØ (FIG. 6.2) que le meilleur
estimateur de l’Ønergie est la mesure du signal à 1000 m : le S(1000) [109] ;
FIG. 6.2 : Fluctuations relatives du signal (en %) en fonction de la distance à l’axe de la gerbe. De gauche à
droite est successivement présenté les résultas à 25◦, 60◦ et entre 0 et 60◦ : En bleu, les événements possedant
au moins une cuve saturée ne sont pas pris en compte. En rouges tous les événements sont considérés (REF.
[109]).
 la nature du primaire.
Deux procØdures sont aujourd’hui dØveloppØes au sein du groupe APC. Ces deux approches reposent sur la
comparaison des paramŁtres de la gerbe que l’on veut reconstruire, aux simulations de gerbe et du dØtecteur :
 la reconstruction, dite standard, oø l’on fabrique à partir des simulations des fonctions de distribution
latØrale (LDF) que l’on ajuste aux paramŁtres de la gerbe ØtudiØe. Cette procØdure, exposØe dans la
partie suivante, se divise en 7 Øtapes. Les paramŁtres de la gerbe estimØs par une Øtape sont utilisØs
comme paramŁtres initiaux pour l’ajustement suivant.
 une procØdure, dite "spline", oø l’on compare directement les donnØes du dØtecteur aux simulations sans
faire intervenir de fonction empirique.
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Le travail de cette thèse n’utilisant pas cette deuxième reconstruction, elle ne sera pas décrite dans la suite.
La reconstruction standard part de l’hypothŁse que la nature du rayon cosmique est connue. On peut donc
rØaliser une reconstruction en considØrant que notre cosmique est un proton, un noyau (en gØnØral un noyau de
fer) ou un photon. Changer l’hypothŁse sur la nature aura principalement un impact sur l’Ønergie estimØe du
primaire.
Étape 0 : barycentre des signaux
La premiŁre Øtape consiste à chercher la position du cur de la gerbe, par un barycentre calculØ sur l’ensemble
des cuves1. Le poids affectØ à chaque cuve est Øgal à la racine du signal intØgrØ Si qu’elle a enregistrØ :
N∑
i=1
(xi − x0)×
√
Si = 0
N∑
i=1
(yi − y0)×
√
Si = 0
N∑
i=1
(zi − z0)×
√
Si = 0
Les gures 6.3 montrent la rØsolution et l’erreur systØmatique caculØes entre le cur reconstruit lors de
cette premiŁre Øtape et la "vraie" position du cur donnØe par la simulation. Bien Øvidement, le barycentre ne
permet pas d’avoir une trŁs bonne rØsolution sur la position du cur. Cependant cette estimation servira de
point de dØpart au futur ajustement (Øtape 2).
Étape 1 : ajustement plan du front de gerbe
Dans cette Øtape, on considŁre que le front de gerbe est un plan qui se propage le long de l’axe de dØveloppement
de la gerbe à la vitesse de la lumiŁre c. On ajuste alors le vecteur directeur ~d et le temps T0 pour que le plan
touche successivement les cuves aux temps ti enregistrØs. Cet ajustement est rØalisØ par minimisation du χ2
suivant :
χ2 =
N∑
i=1
(ti − T0 + (u xi + v yi +
√
1− u2 − v2 zi)/c)2
σ2i
(6.1)
oø l’erreur σi sur la mesure du temps ti est xØe à 25/
√
12 ns, ce qui correspond à l’incertitude sur le dØbut du
signal enregistrØ par la cuve2. Cette erreur xe n’intervient donc pas dans l’ajustement mais seulement dans la
valeur du χ2.
Cet ajustement est pratiquement toujours possible puisqu’il ne fait intervenir que 3 degrØs de libertØ (u, v et
T0) et que l’on a au moins 3 cuves dans l’ØvØnement. Il nØcessite cependant que les cuves ne soient pas toutes
alignØes.
Cette premiŁre estimation des angles d’incidence de la gerbe prØsente une rØsolution d’environ 3.5◦ sur θ à
basse Ønergie et atteint 1◦ aux Ønergies extrŒmes (100 EeV), comme on peut le voir sur la gure 6.4(a). Le biais
1Une autre méthode, utilisé par le programme de selection officiel des événements, appelé Es, réalise ce barycentre, non pas sur
l’ensemble des cuves ayant participées à l’événement, mais seulement sur le triangle élémentaire de la maille du réseau ayant recu le
plus de signal. Les deux méthodes donnent des résultats proches.
2Cette erreur provient tout simplement du fait que l’on ne sais pas, à un bin prêt, le temps de début du signal. σi est donc obtenu en
calculant la variance d’un tirage aléatoire sur une distribution plane, représentant 1 bin (∆t = 25 ns). On obtient ainsi : σ2 =< t2 >
− < t >2=
∫ ∆t
0
t2
∆t
dt− (
∫ ∆t
0
t
∆t
dt)2 = ∆t
12
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FIG. 6.3 : Étape 0 : résolution (a) et erreur systématique (b) sur la position du cœur obtenues avec le calcul
du barycentre des signaux, en fonction de l’angle d’incidence pour 4 énergies 5, 10, 50 et 100 EeV.
systØmatique reste important (/ −1◦) à basse Ønergie (FIG. 6.4(b)). En ce qui concerne l’angle azimutal ϕ, les
rØsolutions, prØsentØes dans l’annexe B(FIG. B.1 p.187), montrent une rØsolution infØrieure à 4◦ à basse Ønergie
et infØrieure à 2◦ au dessus de 5× 1019 eV quelque soit l’angle zØnithal. La prØcision augmente fortement avec
l’angle θ. De plus, Cette mesure est relativement peu biaisØe pour des angles zØnithaux aux dessus de 30◦ et ce
quelque soit l’Ønergie du primaire.
À la n de cet ajustement, une premiŁre approximation du S(1000) est calculØe par interpolation des signaux
enregistrØs par les cuves autour de 1000 m. Cette estimation servira de valeur initiale pour l’ajustement suivant.
Étape 2 : ajustement de la fonction latérale de distribution du signal (LDF)
Une fois le cur et la direction d’arrivØe du primaire estimØs, on ajuste sur le signal, la fonction de distribution
latØrale (LDF). On cherche donc à minimiser la fonction suivante, en S(1000), x0 et y0 :
χ2 =
N∑
i=1
(LDF (S(1000), ri)− Si)2
(LDF (S(1000), ri))2
(6.2)
oø ri est la distance entre la cuve et l’axe de la gerbe (FIG. 6.1) donnØe par :
r2i = (xi − x0)2 + (yi − y0)2 + (zi − z0)2 − (u (xi − x0) + v (yi − y0) +
√
1− u2 − v2 (zi − z0))2 (6.3)
avec z0 xØ à l’altitude donnØe par l’Øtape 0 du barycentre.
Il existe diffØrentes LDF construites à partir des simulations : la fonction d’Haverah Park, les fonctions
hypergØomØtriques [88]... La collaboration Auger a Øgalement dØveloppØ sa propre LDF [110, 111] appelØe
LDF "LOG-LOG-PARABOLA", notØe "LOG", car elle est fondØe sur une parabole dØcrite en "log-log". Cette
derniŁre semble donner, d’aprŁs les simulations, la meilleure reconstruction du S(1000). Elle est dØnie par :
S(r) = S(1000)
r
1000
β+γ log r
1000 (6.4)
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FIG. 6.4 : Étape 1 : résolution (a) et erreur systématique (b) sur l’angle zénithal θ obtenues avec l’ajustement
plan.
oø β est laissØ libre durant l’ajustement et γ est donnØ par la simulation. Ce dernier coefcient dØpend de
l’angle θ mais Øgalement de la nature du primaire. L’utilisation d’un telle fonction, et donc l’estimation du
S(1000), entraine une hypothŁse sur la nature de la particule initiale. On prend gØnØralement le coefcient
γ des protons. Cependant, les diffØrences entre proton et fer sont du mŒme ordre que l’incertitude due aux
modŁles hadroniques et aux simulations. Dans l’hypothŁse photon, on utilise une autre forme de LDF, la LDF
"2EXPO" [112]. Nous y reviendrons dans la partie 6.3.
Étape 3 : courbure du front de gerbe (N ≥ 4)
L’ajustement par un plan du front crØe un biais sur la reconstruction des directions d’arrivØe. En effet,
lors de la propagation de la gerbe dans l’atmosphŁre, les particules loin de l’axe sont en retard par rapport au
front plan qui se propage le long de l’axe. Le front va donc systØmatiquement Œtre en retard sur le plan pour
dØclencher les cuves au sol (FIG. 6.5). Si l’on ajuste l’axe de ce nouveau front au temps ti enregistrØs par les
cuves, on obtient un angle θ systØmatiquement plus important. Pour modØliser cet effet, on considŁre, dans un
premier temps, que le front de gerbe est sphØrique et de rayon R constant. On ajuste alors u, v, R et T0, an de
minimiser la fonction χ2 suivante :
χ2 =
N∑
i=1
(ti − T0 + (u (xi − x0) + v (yi − y0) +
√
1− u2 − v2 (zi − z0)− r
2
i
2R)/c)
2
σ
′2
i
(6.5)
oø z0 est xØ à l’altitude donnØe par l’Øtape 0 du barycentre et oø l’erreur sur le temps σ ′i est estimØe par la
fonction empirique 6.6 ajustØe sur les simulations. Elle relie la dispersion des temps d’arrivØe des premiŁres
particules au sol à l’angle zØnithal θ de la gerbe et à la distance ri de la cuve à l’axe de la gerbe :
σ′i =
√
(25× 10−9)2 + (5× 10−14)2 r4i cos2 θ (6.6)
Remarque : l’étape du calcul de la courbure fait intervenir un nouveau degré de liberté. Afin de converger,
elle nécessite un paramètre d’entrée supplémentaire, c’est à dire une cuve en plus (N ≥ 4) dans l’événement.
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FIG. 6.5 : Schéma représentant le biais systématique de la reconstruction de la direction d’arrivée par un
ajustement plan. La prise en compte de la courbure de la gerbe améliore cet ajustement.
)° (θnithal eAngle z
0 10 20 30 40 50 60 70 80
)
°
 
(
θ
so
lu
tio
n 
su
r 
e
R
0
0.5
1
1.5
2
2.5
3
3.5
4
5 EeV
10 EeV
50 EeV
100 EeV
Etape 3: courbure constante
(a)
)° (θnithal eAngle z
0 10 20 30 40 50 60 70 80
)
°
 
(
θ
m
at
iq
ue
 s
ur
 
e
Er
re
ur
 s
ys
t
-2
-1.5
-1
-0.5
0
0.5
1
1.5
2
5 EeV
10 EeV
50 EeV
100 EeV
Etape 3: courbure constante
(b)
FIG. 6.6 : Étape3 : résolution (a) et erreur systématique (b) sur l’angle zénithal θ obtenues avec la reconstruc-
tion standard et la LDF "LOG" avec l’ajustement du rayon de courbure constant.
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Cet ajustement amØliore nettement la rØsolution angulaire comme on peut le voir sur la courbe 6.6(a) prØ-
sentant la rØsolution sur l’angle zØnithal θ. Cependant, le biais systØmatique reste relativement important sur θ
(environ −0.5◦) mŒme à haute Ønergie. On atteint une rØsolution infØrieure à 1◦ sur l’angle azimutal avec, en
plus, un biais pratiquement nul pour des angles zØnithaux θ supØrieurs à 20◦ (FIG. B.2).
Étape 4 : courbure "variable" de la gerbe (N ≥ 4)
Cette derniŁre Øtape d’ajustement gØomØtrique est en fait un rafnement de l’Øtape prØcØdente [113]. Lors
de leur propagation dans l’atmosphŁre, les particules de la gerbes vont "s’Øtaler". Le retard relatif des particules
par rapport à la propagation d’un plan va ainsi diminuer. Il en rØsulte que le rayon de courbure de la gerbe
va augmenter avec la propagation du front (FIG. 6.7). Cet effet est pris en compte, en remplaçant le rayon de
FIG. 6.7 : Définition géométrique du rayon de courbure variable.
courbure xe R par un rayon variable dØni par :
R(xi, yi, zi) = R0 − ~r.~di,sol = R0 − (xi − x0) u− (yi − y0) v − (zi − z0)
√
1− u2 − v2 (6.7)
avec z0 xØ à l’altitude donnØe par l’Øtape 0 du barycentre.
On minimise alors la mŒme fonction que prØcØdemment :
χ2 =
N∑
i=1
(ti − T0 + (u (xi − x0) + v (yi − y0) +
√
1− u2 − v2 (zi − z0)− r
2
i
2R(xi,yi,zi,u,v)
)/c)2
σ2i
(6.8)
avec u, v, R0 et T0 libres.
Cet ajustement n’amØliore que trŁs lØgŁrement la rØsolution zØnithale (FIG. 6.8(a)) mais attØnue nettement
le biais systØmatique sur θ (FIG. 6.8). La rØsolution sur l’angle azimutal est Øgalement lØgŁrement amØliorØe
(FIG. B.3). Ces rØsolutions correspondent aux rØsolutions nales obtenues sur les angles d’incidence, elles ne
seront plus amØliorØes par la suite.
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FIG. 6.8 : Étape 4 : résolution (a) et erreur systématique (b) sur l’angle zénithal θ obtenues avec la recons-
truction standard et la LDF "LOG" avec ajustement du rayon de courbure variable.
Étape 5 : ajustement de la fonction latérale de distribution du signal (LDF)
Le signal des cuves est une deuxiŁme fois ajustØ par la mŒme LDF utilisØe à l’Øtape 2, pour prendre en
compte les modications de la gØomØtrie. On minimise alors :
χ2 =
N∑
i=1
(LDF (S(1000), ri)− Si)2
(LDF (S(1000), ri))2
(6.9)
avec x0, y0, S(1000) libres.
L’Øtape 2 ainsi que ce dernier ajustement permettent d’obtenir une rØsolution nettement amØliorØe par rap-
port à celle obtenue par le barycentre (Etape 1). On passe en effet d’une rØsolution sur la position du cur
d’environ 100 m à une rØsolution de 40 m en moyenne. Comme on peut le voir sur la gure 6.9, le biais systØ-
matique disparait Øgalement.
Remarque : on voit sur la figure 6.9(a) que la précision sur le cœur diminue fortement pour θ > 50◦. Cet
effet est dû à l’erreur sur l’angle theta qui influe géométriquement sur la reconstruction de la position du
cœur. En effet, une erreur dθ sur l’angle zénithal provoque une erreur dl sur la position du cœur donnée par :
dl = dθ
cos2 θ
.
Étape 6 : estimation de l’énergie de la gerbe
Finalement, l’Ønergie de la gerbe est estimØe à partir du S(1000) reconstruit grâce à la formule semi-
analytique [110] (construite à partir des simulations) :
S(1000) '
(
−1.07 + 25.8
cos θ
− 23.5
cos2 θ
+
5.7
cos3 θ
)
E0.95[EeV] (6.10)
La prØcision sur l’Ønergie augmente avec le nombre de stations dans l’ØvØnement et donc avec l’Ønergie
(voir FIG. 6.10). La rØsolution devient infØrieure à 15% au dessus de 1019 eV. Cependant le biais systØmatique
reste grand et varie de façon importante avec l’angle zØnithal θ.
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FIG. 6.9 : Étape 5 : résolution (a) et erreur systématique (b) sur la position du cœur obtenues avec la recons-
truction standard et la LDF "LOG".
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FIG. 6.10 : Étape 6 : résolution (a) et erreur systématique (b) sur l’énergie obtenues avec la reconstruction
standard et la LDF "LOG".
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Stations silencieuses
La prise en compte des stations qui entourent l’ØvØnement et qui n’ont pas ØtØ dØclenchØes, permet Øgalement
de contraindre l’ajustement de la LDF (Øtapes 2 et 5). En effet, on estime que le signal d’une cuve j silencieuse
est infØrieur à 3 VEM sinon elle aurait dØclenchØ le trigger T2. On fait donc intervenir les N ′ cuves situØes à
moins de 4000 m du cur estimØ, en remplaçant les χ2 des Øquations 6.2 et 6.9 par :
χ2 =
N∑
i=1
(LDF (S(1000), ri)− Si)2
σ
′2
i
+
N ′∑
j=1,silencieuse
(LDF (S(1000), rj)
3 [VEM]
(6.11)
Cette optimisation permet principalement d’Øviter de reconstruire le cur de la gerbe loin de la zone dØnie
par les cuves touchØes.
Asymétrie
L’origine de l’asymØtrie des signaux entre l’amont et l’aval de la gerbe est une combinaison de l’attØnuation
due à la diffØrence de parcours dans l’atmosphŁre (principalement sur la partie ØlectromagnØtique des gerbes)
et de l’effet gØomØtrique crØØ par les diffØrences d’angle d’incidence des particules dans les cuves amont et
aval (voir paragraphe 5.5.2 p.113). Pour prendre en compte ces effets, on corrige la mesure prØdite par la LDF,
d’un coefcient d’asymØtrie qui prend en compte la position amont-aval de la cuve considØrØe. L’ajustement
des Øtapes 2 et 5 est alors remplacØ par :
χ2 =
N∑
i=1
(
LDF (S(1000),ri)
1+α(r) cosψ − Si
)2
σ
′2
i
(6.12)
avec ψ l’angle azimutal de la cuve dans le plan de la gerbe (ψ = 0◦ correspond à la direction amont et ψ = 180◦
à la direction aval) et α(r) une fonction empirique ajustØe sur les simulations :
α(r) = αm arctan
r
r0
(6.13)
avec αm dØcrivant l’amplitude de l’asymØtrie et r0 (≈ 500 m) la distance caractØristique de la dØcroissance.
Cette optimisation amØliore la reconstruction du cur de la gerbe pour les ØvØnements relativement inclinØs
(θ > 40◦). Elle fait disparaître une erreur systØmatique d’environ 40 m à 40◦ et d’environ 70 m à 60◦.
Remarque : Les rØsolutions et les erreurs systØmatiques prØsentØes durant les Øtapes de reconstruction
prennent en comptent cette asymØtrie.
6.3 La fonction de distribution latérale "photon"
An d’estimer l’Ønergie d’Øventuels candidats-photons, nous avons Øgalement dØveloppØ une reconstruc-
tion des gerbes purement ØlectromagnØtiques formØes par des photons primaires [112]. Cette reconstruction suit
les mŒmes Øtapes que la reconstruction standard, mais utilise une autre LDF durant les Øtapes 2 et 5.
6.3.1 La forme des distributions latérales des gerbes EM
La petitesse de la section efcace de photo-production des hadrons maintient le nombre de ces derniers dans
les gerbes ØlectromagnØtiques à un niveau plus faible que dans les gerbes hadroniques. Lors de ce processus,
des muons provenant de la dØsintŁgration des pions et des kaons peuvent Œtre crØØs avec un important moment
transverse, ce qui provoque une expansion latØrale des gerbes. Une gerbe EM va donc Œtre moins sensible à
cette expansion qu’une gerbe hadronique. Elle ne va principalement s’Øtendre que par diffusion Coulombienne
des e+e− au fur et à mesure de sa progression dans l’atmosphŁre. ParallŁlement, l’effet LPM (§ 3.1.3), s’il
a lieu, va fortement retarder la formation des gerbes initiØes par les photons et donc Øgalement limiter leur
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extension latØrale. On s’attend donc à ce que la distribution latØrale des photons soit plus collimØe que celle
des gerbes hadroniques (proton et noyaux). Les gures 6.11 illustrent cet effet en prØsentant les distributions
latØrales moyennes pour des gerbes de proton, photon et noyau de fer de 5× 1019 eV à 0 et 60◦.
(a) (b)
FIG. 6.11 : Distributions latérales moyennes pour des gerbes de proton (rouge), photon (bleu) et noyau de
fer (violet) de 5 × 10 19 eV à θ = 0 ◦ (gauche) et à θ = 60 ◦ (droite). La fonction "2EXPO" est ajustée aux
différentes distributions.
Nous avons constatØ que le signal S(r) de ces distributions est facilement reproduit par la somme de deux
exponentielles :
S(r) = (exp (a1 + b1r) + exp (a2 + b2r)) cste (6.14)
oø r est la distance à l’axe de la gerbe. Pour construire une LDF à partir de cette fonction "2EXPO", il est nØ-
cessaire d’Øtudier le comportement des 4 facteurs en fonction de l’angle d’incidence et de l’Ønergie du primaire.
Remarque : Cette fonction ajuste également les distributions des gerbes hadroniques (FIG. 6.11). Il est
donc possible de chercher une paramétrisation de LDF pour les protons et les noyaux fer. Nous reviendrons sur
ce sujet ultérieurement.
6.3.2 Paramétrisation obtenue de la LDF “photon”
Nous avons paramØtrØ la LDF photon dans l’intervalle des distances r entre 400 et 2800 m. En dØcrivant
de maniŁre uniforme chacun des 4 paramŁtres ai de la somme des deux exponentielles par une fonction para-
bolique de cos θ, et les coefcients aij de ces paraboles par une fonction linØaire de log(E), nous utilisons ainsi
24 paramŁtres (pi,j et p′i,j (i = 1, 2, 3, 4 et j = 1, 2, 3)) :
S(E, θ, r |pij , p′i,j) = exp (a1 + a2r) + exp (a3 + a4r), (6.15)
oø les ai sont dØnis par :
ai = ai0 + ai1 cos θ + ai2 cos
2 θ (6.16)
et les aij par
aij = pij + p
′
ij log (E) (6.17)
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Les paramŁtres pij sont fournis par la minimisation du χ2 suivant (EQ. 6.18). Les gures 6.12 montrent les
rØsultats de l’ajustement pour des angles θ de 20, 40 et 60◦.
χ2 =
∑ (SMCi − Sfiti )2
(δSMCi )
2
, (6.18)
Cette minimisation a ØtØ rØalisØe sur un jeu de simulation (gerbes+dØtecteur) comprenant :
 4 Ønergies E de photon primaire : 5,10, 50 et 100 EeV ;
 7 valeurs de l’angle zØnithal θ, de 0◦ à 60◦, avec un pas de 10◦ ;
 12 valeurs Øquidistantes de la distance r, de 500 à 2700 m, avec un pas de 200 m, qui reprØsentent les
valeurs centrales des intervalles choisis.
Cette LDF ne sera donc utilisable que pour des Ønergies comprises entre 5 et 100 EeV. Cependant, les simu-
lations utilisØes ne prenaient pas en compte l’effet de preshowers (voir § 3.1.4) des photons dans l’atmosphŁre,
qui devient important au dessus de 50 EeV. Nous nous limiterons donc à l’intervalle de 5 à 50 EeV pour son
utilisation.
6.3.3 Initialisation de la procédure d’ajustement (modifications des étapes 1, 2 et 5)
La procØdure d’ajustement de la LDF "photon" (Øtape 2 et 5) suit la mŒme dØmarche que la reconstruction
standard. La seule diffØrence provient du fait que l’on n’ajuste pas le S(1000) aux donnØes, mais directement
l’Ønergie E du primaire. An de faciliter la convergence lors de la premiŁre Øtape d’ajustement de LDF (Øtape
2), nous avons besoin d’une valeur initiale de l’Ønergie.
On se sert alors de l’estimation du S(1000) rØalisØe durant l’Øtape prØcØdente (Øtape 1) pour obtenir une
valeur de dØpart de l’Ønergie. Pour cela, nous avons obtenu la paramØtrisation suivante :
E˜ = 10
S(1000)−a
b (6.19)
oø les coefcients a et b sont des polynômes du troisiŁme degrØ en cos θ :
a = 1605.0− 6763.4 cos θ + 8469.4 cos2 θ − 3345.2 cos3 θ
b = −1650.4 + 6845.0 cos θ − 8405.5 cos2 θ + 3256.3 cos3 θ
6.3.4 Résolutions obtenues
Résolutions obtenues sur la reconstructions des photons simulés
Les tests sur nos simulations montrent que cette LDF reconstruit l’Ønergie des photons sans erreur systØmatique
avec une rØsolution allant de 70% pour des gerbes verticales de 1019 eV à 20% pour des gerbes inclinØes (20-
60◦) de 1020 eV. La faible rØsolution à basse Ønergie s’explique par le fait qu’il y a peu de cuves participant
aux ØvØnements. On ne se servira donc de la LDF "photon" que pour les ØvØnements à grande multiplicitØ, i.e.
possŁdant un grand nombre de cuves.
Extension à la reconstruction des protons
Comme nous l’avons remarquØ prØcØdemment, la fonction "2EXPO" s’ajuste Øgalement aux distributions la-
tØrales des gerbes hadroniques. La dØmarche prØsentØe prØcØdemment a donc Øgalement ØtØ rØalisØe pour des
gerbes initiØes par des protons. En ce qui concerne la reconstruction angulaire, on obtient les mŒmes rØsolu-
tions que la fonction "LOG" prØsentØe dans la partie prØcØdente (voir 6.8 et B.3), ce qui n’est pas surprenant
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(a) (b)
(c)
FIG. 6.12 : Distributions latérales moyennes pour des gerbes de photon de 10 19 , 5 × 10 19 et 10 20 eV à 20,
40 et 60◦. La fonction "2EXPO" est ajustée aux différentes distributions.
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puisqu’on utilise les mŒmes Øtapes pour la reconstruction gØomØtrique de la gerbe. Par contre, la rØsolution en
Ønergie est fortement modiØe comme le montre la gure 6.13. L’Ønergie est reconstruite avec une lØgŁre dimi-
nution de la rØsolution par rapport à la LDF "LOG", principalement à basse Ønergie mais le biais systØmatique
est nettement attØnuØ.
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FIG. 6.13 : Résolution (FIG. a) et erreur systématique (FIG. b) sur l’énergie obtenues avec la reconstruction
standard et la LDF "2EXPO" en fonction de l’angle d’incidence.
L’efcacitØ de reconstruction est Øgalement amØliorØe. On passe en effet de '95% de gerbes simulØes
reconstruites avec la fonction "LOG" à plus de 99% avec la LDF "2EXPO". Cela s’explique par la simplicitØ
de la fonction et du peu de degrØs de libertØ qu’elle met en jeu lors de l’ajustement aux donnØes.
6.4 Application aux données
Dans tout ce qui suit, nous ne travaillerons qu’avec les ØvØnements ayant passØ le trigger T5 (voir 4.3.2.2)
et ayant touchØ au moins 4 cuves. Le T5 est le critŁre ofciel de la collaboration. Il impose, entre autre, que
l’impact du cur de la gerbe soit bien contenu dans le rØseau. Le fait de choisir des ØvØnements consernant
au moins 4 cuves inuence Øvidemment l’acceptance du dØtecteur. L’espacement des cuves ayant ØtØ choisi de
façon à ce que l’acceptance à 3 cuves soit de 1 à partir de 1019 eV, l’acceptance totale à 4 cuves sera atteinte
pour des Ønergies supØrieures. Nous verrons qu’à partir des donnØes, il est possible d’estimer le seuil d’Ønergie
pour lequel l’acceptance est totale avec ce critŁre supplØmentaire.
L’ensemble des donnØes utilisØ a Øte enregistrØ entre janvier 2004 et avril 2005. Il est composØ de 23449
ØvØnements reconstruits à des angles zØnithaux compris entre 0 et 60◦.
Il est important de souligner que tous les points présentés et discutés dans cette partie ne sont encore que
préliminaires. Les résultats sont en effet obtenus avec notre reconstruction qui n’est pas définitive et qui s’amé-
liore de jour en jour. Cependant, l’application de notre analyse sur les événements réels donne des résultats
cohérents, compatibles avec les autres expériences et en accord avec les simulations.
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6.4.1 Exemples d’événements
La gure 6.14(a) prØsente un ØvØnement ayant touchØ 26 cuves. La procØdure de reconstruction standard
reconstruit correctement l’ØvØnement et sa distribution latØrale (FIG.(b)). On estime ainsi son Ønergie à 67 EeV,
son angle zØnithal à 64.3◦.
FIG. 6.14 : L’événement 1090367 possédant 26 cuves (Fig. (a)) reconstruit avec la fonction "LOG" (Fig. (b))
à une énergie de 67± 3 EeV. Son angle zénithal est de 64.3◦ ; et sa courbure de 28 km. Sur cette carte, chaque
cercle représente un cuve touchée par l’événement. Plus le cercle est important, plus la station a enregistré de
signal.
L’ØvØnement 787469 est à ce jour l’ØvØnement le plus ØnergØtique observØ par l’Observatoire Pierre Auger
(FIG. 6.15). Reconstruit à une Ønergie de 151 EeV, il a dØclenchØ 33 cuves ØtalØes sur une surface d’environ
50 km2. Son angle d’incidence θ est ØvaluØ à 59,7◦.
FIG. 6.15 : L’événement 787469 possédant 33 cuves (Fig. (a)) reconstruit avec la fonction "LOG" (Fig. (b)) à
une énergie de 151 EeV (153 EeV avec la LDF 2EXPO). Son angle zénithal est de 59.7◦ ; et sa courbure de
19 km.
La reconstruction fonctionne pour la grande majoritØ des ØvØnements selectionnØs (de l’ordre 87% avec
la fonction "LOG" et 89% pour la fonction "2EXPO"). Les ØvØnements mal reconstruits sont principalement
des ØvØnements à peu de cuves (4-6) pour lesquels la reconstruction n’arrive pas converger. On trouve Øgale-
ment quelques ØvØnements possØdant un grand nombre de cuves dont les temps de dØclenchement ne semblent
pas respecter la causalitØ temporelle qu’engendrerait la propagation d’un front de particules. Ces ØvØnements
pourraient Œtre dßs à la coïncidence de deux gerbes totalement indØpendantes. Enn, on observe quelques
ØvØnements, non signicatifs, possØdant des cuves dont les signaux des PMTs indiquent les problŁmes de fonc-
tionnement.
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Pour anecdote, nous avons également observé des événements n’ayant rien à voir avec les rayons cos-
miques : la foudre. Ces événements, rejetés par le trigger T5, sont facilement identifiés par la présence de
signaux FADC sinusoïdaux très caractéristiques (FIG. 6.16) créés par le champ magnétique généré par la
foudre.
FIG. 6.16 : L’événement 715963 possédant 17 cuves (Fig. (a)) déclenché par la foudre. La figure (b) montre le
signal enregistré par un des cuves proches de l’impact de la foudre. Un cercle orange est une cuve de l’événe-
ment ayant déclenchée le trigger T2 ; un cercle vert est une cuve de l’événement ayant seulement déclenchée
le trigger T1 ; un cercle bleu représente une cuve n’ayant pas recu suffisament de signal pour être déclenchée ;
un cercle noir est une cuve ne fonctionnant pas.
6.4.2 Répartition des impacts au sol
La carte 6.17 prØsente la rØpartition des impacts enregistrØs sur le rØseau. Naturellement, cette densitØ suit
le dØployement des cuves. On retrouve donc plus d’ØvØments au centre du rØseau (partie la plus ancienne) que
sur les bords. On voit Øgalement apparaître une structure pØriodique dße à l’acceptance du rØseau. Tant que
l’acceptance n’est pas de 1, une gerbe tombant au centre de 4 cuves à plus de chance d’Œtre enregistrØe qu’une
gerbe tombant proche d’une cuve dans les mŒmes conditions. Cette structure est Øgalement visible si l’on Øtudie
l’Ønergie moyenne reconstruite en fonction de la position sur le rØseau (FIG. 6.18(a)).
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FIG. 6.17 : Répartition des impacts au sol pour les événements T5 de janvier 2004 à avril 2005.
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En effet, une gerbe tombant au niveau d’une cuve doit avoir plus d’Ønergie pour dØclencher les 3 cuves
voisines, qu’une gerbe tombant au milieu de 4 cuves. L’Ønergie moyenne au niveau des cuves sera alors lØgŁre-
ment plus importante.
Cette remarque permet d’envisager une mØthode permettant de trouver, à partir des donnØes, les conditions
pour lesquelles l’acceptance est de 1, quelles que soient les conditions choisies (trigger, nombre de cuves...), en
cherchant les conditions d’Ønergie et d’angles (θ et ϕ) à partir desquelles ces structures disparaissent.
Il est Øgalement possible d’Øvaluer l’inuence des triggers sur la rØpartition de l’Ønergie moyenne. La
carte 6.18(b) montre ce que l’on obtient pour les ØvØnements T4 à 4 cuves. La rØpartition obtenue prØsente de
nombreuses zones en bord de rØseau oø l’Ønergie moyenne est nettement plus importante qu’au centre du rØseau.
Ceci est dß aux ØvØnements dont le cur n’est pas compris dans le rØseau. La position du cur, contrainte que
dans une direction, est gØnØralement reconstruite loin du bord et de ce fait, l’Ønergie est surestimØe. Comme on
peut le voir sur la gure 6.18(a), l’utilisation du T5, qui impose que le cur de la gerbe soit contenu dans le
rØseau, fait totalement disparaître ce problŁme.
6.4.3 Distribution des angles d’arrivée
Si l’on considŁre que les rayons cosmiques arrivent de façon isotrope et que l’acceptance est totale quelle
que soit la direction d’arrivØe, on s’attend à ce que la distribution zØnithale D(θ) suive une loi purement gØo-
mØtrique, proportionnelle à la surface du ciel visible selon un angle θ donnØ, soit :
D(θ) ∝ 2pi cos θ × sin θ (6.20)
La gure 6.19(a) montre la distribution zØnithale des ØvØnements reconstruits à des Ønergies supØrieures à
1018.5 eV. Cette distribution ne correspond pas à une distribution isotrope des rayons cosmiques. Elle prØsente
un dØfaut d’ØvØnements à faible angle zØnithal et un surplus à grand angle (θ > 40◦). On retrouve ici l’effet de
l’acceptance qui n’est pas encore maximale à ces Ønergies et qui dØpend de l’angle zØnithal. La gure 6.19(b)
prØsente l’Øvolution de la valeur moyenne de l’angle zØnithal mesurØ en fonction de l’Ønergie reconstruite. On
ne considŁre ici que les angles θ compris entre 0 et 60◦. Pour une distribution isotrope et une acceptance de 1
(formule 6.20), la valeur moyenne de l’angle zØnithal 〈θ〉 attendue est d’environ 36.5◦.
A basse Ønergie (E < 1017.5 eV), l’angle moyen est relativement faible. Cela s’explique par le fait que
les gerbes inclinØes sont absorbØes par l’atmosphŁre avant d’atteindre le sol. A partir de 1017.7 eV et jusqu’à
environ 1019 eV, 〈θ〉 devient plus grand que l’angle attendu pour une distribution isotrope. Les gerbes à grand
angle touchent le sol sur une surface plus importante que les gerbes à faible angle zØnithal. Elles ont ainsi plus
de chance d’Œtre dØtectØes. Enn, au dessus de 1019 eV, l’angle moyen semble correspondre à l’angle moyen
d’une distribution isotrope des rayons cosmiques observØs avec une acceptance de 1.
En ce qui concerne l’angle azimutal ϕ, sa distribution prØsente un lØger excŁs au sud (voir FIG. 6.20) qui
n’est toujours pas expliquØ.
Cette anomalie est visible même aux ultra hautes énergies, là où l’acceptance est totale quelle que soit la
direction d’arrivée des rayons comisques. Nous discuterons de cette anomalie dans le chapitre 8 qui pourrait
s’expliquer par la présence de photons d’ultra haute énergie.
6.4.4 Histogramme des énergies reconstruites
La gure 6.21(a) prØsente la distribution en Ønergie des ØvØnements reconstruits avec la fonction "2EXPO".
Pour une acceptance totale et d’aprŁs les expØriences prØcØdentes, on attend une distribution dØcroissante en loi
de puissance E−3.2 jusqu’à environ 1019.5 eV. An de mieux voir cette dØpendance, on reprØsente cette mŒme
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(a) Evénements T5 (janvier 2004 à avril 2005)
-20000 -10000 0 10000-30000
-20000
-10000
0
17.9
18
18.1
18.2
18.3
18.4
18.5
18.6
18.7
18.8
X [m]
Y [m] <log(E[eV])>
(b) Evénements T4 (période de temps légèrement plus courte)
FIG. 6.18 : Distribution de l’énergie moyenne en fonction de la position de l’impact sur la partie centrale
du réseau pour les événements T5 (a) et T4 (b) à au moins 4 cuves. Des zones d’énergie moyenne importante
apparaissent sur les bords du réseau si l’on considère les événements T4.
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FIG. 6.19 : (a) Distribution zénithale des gerbes observées entre janvier 2004 et avril 2005, pour les gerbes
dont l’énergie reconstruite est supérieure à 1018.5 eV. La distribution attendue dans le cas où les rayons cos-
miques arriveraient de façon uniforme et où l’acceptance du détecteur serait de 1, est représentée sur cet histo-
gramme. (b) Valeur moyenne de l’angle zénithal mesuré en fonction de l’énergie reconstruite. On ne considère
ici que les angles θ compris entre 0 et 60◦.
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FIG. 6.20 : Distribution azimutale des événements observés entre janvier 2004 et avril 2005, ayant passés le
trigger T5 et possèdant au moins 4 cuves.
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distribution en la multipliant par E3. On obtient ainsi un "spectre brut" qui ne prend pas en compte la surface
ni l’acceptance du rØseau (FIG. 6.21(b)).
18 18.5 19 19.5 20
1
10
102
103
nementseveNombre d’
log(E[eV])
(a)
18 18.5 19 19.5 2010
40
1041
log(E[eV])
 ]2   [ eV3 E× dE
evtdN
Acceptance non prise en compte
(b)
FIG. 6.21 : (a) Distribution des énergies reconstruites avec la LDF "2EXPO" pour les événements de janvier
2004 à avril 2005. (b) Même distribution multipliée par l’énergie au cube : E3. Ceci n’est pas un spectre
puisque l’on ne considère pas la surface ni l’acceptance du réseau.
En dessous de 1019 eV, le spectre ne suit pas la loi de puissance attendue, mais croît fortement avec l’Øner-
gie, ce qui indique simplement une croissance de l’acceptance. A partir de 1019 eV et jusqu’au environ de
1019.5 eV, là oø l’acceptance devient maximale, la distribution suit le comportement attendu.
Pour les Ønergies extrŒmes, la statistique ne permet pas, aujourd’hui, de conclure sur l’existence ou non de
la coupure GZK. De plus, il a ØtØ montrØ rØcemment [114] qu’il existait un seuil de rØsolution, dØpendant de la
forme du spectre au niveau de la coupure, au dessus duquel il Øtait impossible de dØceler cette derniŁre mŒme
si elle existait. Il est donc important, avant de se prononcer, d’Œtre sßr de notre rØsolution en Ønergie.
6.5 Conclusion
La reconstruction permet donc d’obtenir les paramŁtres nØcessaires à l’identication des primaires (E, θ,
φ, X0, Y0...). Cependant leur dØtermination prØsentant des erreurs et des biais systØmatiques, il est important
d’Øtudier à ce stade, comment ses pertes d’information vont diminuer la discrimination de nos critŁres, avant de
pouvoir les appliquer aux premiŁres donnØes fournies par l’observatoire. En particulier, nous Øtudierons dans
le chapitre suivant l’inuence que va avoir l’hypothŁse de reconstruction sur la discrimination.
Il est important de souligner que l’analyse présentée dans ce chapitre permet déjà de réaliser de nom-
breuses études, comme par exemple la recherche de sources ou la mesure du spectre en énergie des rayons
cosmiques d’ultra haute énergie.
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Chapitre 7
Composition hadronique des RCUHE :
analyse statistique
Il pourrait paraître Øtrange au lecteur attentif, ayant dØjà lu le chapitre 5, que l’on commence par l’ana-
lyse hadronique alors que l’identication des photons semble beaucoup plus aisØe. Cependant notre choix est
tout à fait louable puisqu’il repose sur le principe de simplicitØ. En effet, l’estimation du nombre de photons
dans les rayons cosmique d’ultra haute Ønergie (qui ne sera traitØe qu’au chapitre 8) est beaucoup plus com-
pliquØe que l’analyse statistique rØalisØe dans ce chapitre qui ne consiste qu’à comparer les valeurs moyennes
de nos critŁres discriminants appliquØs aux donnØes et aux simulation des hadrons. Cette comparaison permet
cependant d’obtenir des informations sur la composition des rayons cosmiques et Øgalement sur la validitØ des
simulations.
Ne travaillant pas sur la reconstruction des ØvØnements de uorescence et donc n’ayant pas accŁs au XMAX
des gerbes, nous avons cherchØ à rØaliser cette Øtude en s’appuyant sur deux critŁres accessibles par le dØtecteur
de surface, à savoir : la densitØ de muons et la courbure du front de gerbe.
La premiŁre partie de ce chapitre montre alors comment, à partir des signaux FADC enregistrØs par les
stations locales, nous avons pu dØvelopper une mØthode originale permettant d’estimer le nombre de muons
ayant traversØ la cuve et quelles informations nous avons pu en dØduire en l’appliquant aux donnØes. La seconde
partie prØsente les rØsultats obtenus à partir de l’analyse des rayons de courbure variables.
7.1 Dégénérescence des critères de discrimination dûe aux hypothèses de re-
construction
Jusqu’au chapitre 5, nous n’avons pas pris en compte les erreurs dues à la reconstruction des ØvØnements.
Nous avons donc comparØ des gerbes initiØes dans les mŒmes conditions d’angles et d’Ønergie pour des pri-
maires diffØrents. Comme nous l’avons vu dans le chapitre prØcØdent, la reconstruction impose de faire une
hypothŁse sur la nature du primaire. Cette hypothŁse ne va inuencer que l’estimation de l’Ønergie de la gerbe.
Dans l’hypothŁse proton, une gerbe sera reconstruite à une ØnergieEproton supØrieure à l’ØnergieEfer obtenue
avec l’hypothŁse noyau de fer.
Si l’on construit un critŁre de discrimination qui dØpend de l’Ønergie du primaire, il faut prendre en compte
cette hypothŁse. On comparera donc le paramŁtre mesurØ à la valeur attendue pour un proton d’ØnergieEproton
et à la valeur attendue pour un noyau de fer d’Ønergie Efer dans les mŒmes conditions (angles, distance à
l’axe...).
Si le critŁre utilisØ dØpend trop de l’Ønergie, si les primaires ne sont pas assez distincts ou si la rØsolution du
paramŁtre n’est pas sufsante, le critŁre peut alors Œtre non discriminant, i.e. compatible avec un proton d’Øner-
gie Eproton et compatible avec noyau de fer d’Ønergie Efer. On dit, dans ce cas, que le critŁre est dØgØnØrØ. Le
schØma 7.1(a) rØsume cette situation.
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FIG. 7.1 : Les schémas représentent le cas d’un paramètre dégénéré par l’hypothèse faite sur la nature du
primaire lors de la reconstruction. Le schéma (a) montre la dégénérescence sans hypothèse de reconstruction,
c’est à dire avec l’énergie vraie. Le schéma (b) montre cette même dégénérescence avec l’hypothèse proton sur
la reconstruction en énergie.
En pratique, on ne rØalise pas cette double analyse, mais on compare le paramŁtre mesurØ au paramŁtre
attendu (proton ou fer), à mŒme Ønergie reconstruite. On effectue donc une seule reconstruction, en gØnØral,
dans l’hypothŁse proton. Dans ce cas, l’Ønergie des protons est estimØe pratiquement sans biais (<10%) avec
une rØsolution d’environ 10-25% (voir dans le chapitre prØcØdent FIG. 6.13). Par contre, les gerbes initiØes par
des noyaux de fer, possØdant plus de muons que les protons à mŒme Ønergie vraie, sont reconstruites avec un
biais systØmatique d’environ +30% (voir FIG. 7.2(a)). La rØsolution obtenue est lØgŁrement meilleure que celle
des protons (7.2(b)), puisque le dØveloppement des gerbes de fer dans l’atmosphŁre est moins uctuante.
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FIG. 7.2 : Résolution (FIG. a) et erreur systématique (FIG. b) sur l’énergie obtenue avec la reconstruction
standard dans l’hypothèse proton sur les gerbes initiées par des noyaux de fer.
Un paramŁtre sera dØgØnØrØ si, aprŁs avoir pris en compte le biais de reconstruction sur l’Ønergie des noyaux
de fer dans l’hypothŁse proton, il n’est plus possible de discriminer proton et fer (voir FIG. 7.1(b)).
En consØquence, un paramŁtre dØgØnØrØ ne permettra pas à lui seul d’identier le primaire dans le cas d’une
Øtude avec le rØseau de surface. Il pourra cependant servir de vØrication dans une analyse faisant intervenir
un autre critŁre. De plus, comme la reconstruction des ØvØnements à partir des donnØes du dØtecteur de uo-
rescence n’implique pas d’hypothŁse sur la nature, on pourra l’utiliser pour identier la nature des ØvØnements
hybrides.
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Pour notre analyse, nous avons cherchØ des critŁres qui dØpendent le moins possible de l’Ønergie an d’Øvi-
ter cette dØgØnØrescence.
Remarque : comparer simulations et données à même énergie reconstruite a également l’avantage de
prendre en compte, en partie, les différences d’acceptance des primaires. En effet, avoir la même énergie
reconstruite signifie avoir le même signal à 1000 m de l’axe de la gerbe (même S(1000)). Or comme la distri-
bution latérale de signal (LDF) des protons et des noyaux de fer ont des formes similaires (voir FIG. 6.11),
l’acceptance à même énergie reconstruite est pratiquement la même pour les protons et pour les noyaux de fer.
7.2 Discrimination par la densité de muons estimée à partir des traces de
FADC
Comme nous l’avons vu dans le chapitre 5.2, la densitØ de muons au sol est l’un des paramŁtres les plus puis-
sants pour l’identication du primaire. La densitØ de muons attendue pour des gerbes initiØes par des noyaux
de fer est plus importante que celle attendue pour des gerbes de protons, elle mŒme plus importante que des
gerbes ØlectromagnØtiques initiØes par des photons, si l’on se place dans les mŒmes conditions d’angle zØnithal
et d’Ønergie. La collaboration a donc dØveloppØ diffØrentes techniques pour estimer le ux de muons au niveau
du sol à partir des signaux FADC enregistrØs. Il existe deux grandes catØgories de mØthodes :
 des mØthodes qui cherchent à identier "un à un" les muons par leur signal caractØristique. Ce dernier
s’Øtale sur 4 bins de 25 ns. Son temps de montØ est compris entre 15 et 20 ns alors que son temps de
descente est d’environ 70 ns. L’intØgrale du signal varie avec la trajectoire du muon dans la cuve. Elle
vaut, par dØnition, 1 VEM pour un muon vertical (voir §4.3.1 p.83). On cherche alors à reconnaître ces
signaux ØlØmentaires par des mØthodes classiques de traitement du signal telles que les transformØes de
Fourrier ou les transformØes en ondelettes.
 des mØthodes statistiques qui, à partir de la forme totale des signaux enregistrØs, estiment le nombre de
muons. C’est le cas des mØthodes qui mesurent l’asymØtrie des PMTs [115] ou qui utilisent la diffØrence
de propagation des muons et des particules EM dans l’atmosphŁre (nous reviendrons plus prØcisØment
sur ces mØthodes dans la partie suivante).
En pratique, c’est la distance au cur qui dØtermine la meilleure stratØgie à adopter pour estimer la densitØ
de muons. Loin du cur, là oø le nombre de particules est faible (c’est le cas des cuves ayant dØclenchØ le
trigger TOT §4.3.2.2 p.86), seule l’identication "un à un" des muons est possible. Malheureusement, c’est
Øgalement dans cette zone que les uctuations du nombre de muons entre deux gerbes similaires (mŒme Øner-
gie, mŒme nature et mŒme angles d’incidence) sont les plus importantes. Il sera donc difcile d’utiliser cette
mesure pour identier le primaire. Proche du cur, le signal enregistrØ correspond à la superposition du signal
ØlØmentaire d’un nombre important de particules (c’est le cas des cuves ayant dØclenchØes le trigger Threshold).
La mesure du nombre de muons ne peut donc Œtre que statistique. Dans cette zone, les uctuations du nombre
de muons sont relativement faibles par rapport aux diffØrences entre primaires. On va donc utiliser les mØthodes
statistiques pour la discrimination du primaire.
Notre groupe a ainsi dØveloppØ plusieurs mØthodes an d’estimer le nombre de muons ou la part de signal
gØnØrØ par la composante muonique. Dans cette partie, nous ne prØsenterons que la mØthode statistique qui
donne les meilleurs rØsultats. Cette mØthode est fondØe sur une idØe proposØe par J.W. CRONIN : le paramŁtre
de forme (en anglais "Shape Parameter").
7.2.1 Principe du paramètre de forme
Lors du dØveloppement de la gerbe dans l’atmosphŁre, les Ølectrons et les photons vont subir plus de diffu-
sions que les muons. La partie ØlectromagnØtique va ainsi Œtre retardØe par rapport à la composante muonique.
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La gure 7.3 illustre cet effet, en prØsentant la distribution des temps d’arrivØe moyens des diffØrents types de
particules au niveau du sol, pour des cuves situØes entre 800 et 1000 m de l’axe de la gerbe et pour des gerbes
verticales de protons simulØes à 1020 eV.
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FIG. 7.3 : Temps d’arrivée moyens des différents types de particules au niveau du sol, pour les cuves situées
entre 800 et 1000 m de l’axe de la gerbe et pour des gerbes verticales de protons simulées à 1020 eV.
Le dØbut du signal enregistrØ par les cuves est donc principalement gØnØrØ par les muons de la gerbe alors
que la suite du signal est dominØe par la composante ØlectromagnØtique. On observe ainsi une diffØrences entre
les signaux gØnØrØs par des gerbes de protons et ceux gØnØrØs par des noyaux de fer (voir FIG. 7.4), mais
Øgalement entre ceux des gerbes hadroniques et ceux des gerbes ØlectromagnØtiques.
0
10
20
30
40
50
60
0 10 20 30 40 50 60 70
Co
up
s 
de
 F
AD
C 
Temps en Bin (25ns) 
Proton de 100 EeV en incidence verticale
Signal electromagnetique 
Signal muonique 
(a)
0
10
20
30
40
50
60
0 10 20 30 40 50 60 70
Co
up
s 
de
 F
AD
C
Temps en Bin (25ns) 
Noyau de fer de 100 EeV en incidence verticale
Signal electromagnetique 
Signal muonique 
(b)
FIG. 7.4 : Signal moyen, en coups de FADC, produit par la composante muonique et électronique des gerbes,
dans les cuves situées entre 800 et 1000 m de l’axe de la gerbe. La figure de gauche (a) correspond à des
gerbes verticales de proton simulées à 1020 eV. A droite (b) sont représentées les gerbes de fer simulées dans
les mêmes conditions.
Il est possible de se servir des premiers bins de FADC pour estimer la part de signal dße aux muons et
d’en dØduire une estimation du nombre de muons qui a traversØ la cuve. Ce nombre peut alors Œtre comparØ
au nombre de muons que l’on attend pour les diffØrents primaires dans les mŒmes conditions (angle d’inci-
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dence, distance à l’axe de la gerbe, Ønergie...). Malheureusement, ce critŁre dØpend fortement de l’Ønergie et
est dØgØnØrØ (voir 7.1). Il ne sera donc pas utilisable seul dans l’analyse des donnØes du dØtecteur de surface.
An de diminuer la dØpendance en Ønergie, J.W. CRONIN [116] a proposØ de se servir de la proportion de
signal dße aux muons au lieu du nombre de muons. L’idØe initiale Øtait de rØaliser un simple rapport, appelØ
"shape parameter", entre la somme SX des signaux des X premiers bins et la somme SY des Y bins suivants.
Comme SX est d’autant plus grand que la partie muonique est grande (SX,fer > SX,proton > SX,γ) et que,
parallŁlement, SY est d’autant plus grand que la partie EM est grande (SY,γ > SY,fer ∼ SY,proton), le rapport
obtenu est maximal pour les hadrons lourds et minimal pour les photons. Il permet ainsi de discriminer proton,
noyau de fer et photon.
La principale limite de ce paramŁtre est qu’il faut dØnir X et Y de façon optimale, pour chaque Ønergie et
angle θ de la gerbe mais aussi pour chaque position relative de la cuve par rapport à l’axe de la gerbe (distance
à l’axe, amont, aval...). En effet, l’Øtalement des muons dØpend du parcourt de la gerbe dans l’atmosphŁre. Une
gerbe de haute Ønergie se dØveloppe tard dans l’atmosphŁre. L’Øtalement des particules est alors plus faible que
pour une gerbe de plus basse Ønergie. De la mŒme façon, une gerbe ayant un angle zØnithal important, traverse
plus d’atmosphŁre qu’une gerbe à petite incidence. Les diffusions sont alors plus importantes. Enn, pour la
mŒme raison, la partie amont des gerbes est moins diffusØe que la partie aval.
Pour pallier à cette limite, nous avons proposØ une mØthode permettant d’estimer ce paramŁtre en ajustant
une fonction sur le signal total obtenu sans se prØoccuper de la position de la cuve par rapport à l’axe de la
gerbe, de l’inclinaison de la gerbe et de son Ønergie.
7.2.2 Une forme ajustable : la fonction Landau
Lors de nos investigations, nous avons remarquØ que la premiŁre partie du signal moyen dØposØ par la
composante muonique (FIG. 7.5(a)) suit une distribution Landau approximØe par :
A× e−0.5×(( x−x0σ )+e−
x−x0
σ ) (7.1)
oø A correspond à l’amplitude maximale de la distribution, σ à l’Øtalement de la distribution et x0 la position
du maximum.
Nous avons ensuite remarquØ que cette fonction s’ajuste Øgalement à la partie ØlectromagnØtique du signal,
comme on le voit sur la gure 7.5(b).
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FIG. 7.5 : Signal moyen déposé par la composante muonique (a) et par la composante EM (b), ajustés par une
fonction Landau, pour les cuves situées entre 800 et 1000 m de l’axe de la gerbe et pour des gerbes de protons
simulées à 1020 eV.
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An de dØnir un rapport muons/EM par cuve, nous avons alors cherchØ à ajuster au signal moyen des trois
PMTs, la somme de deux fonctions Landau (voir EQ. 7.1) : la premiŁre dØnie, parAµ, x0µ et σµ, s’ajustant à la
partie muonique ; la deuxiŁme, dØnie par AEM , x0EM et σEM , s’ajustant à la composante ØlectromagnØtique.
La gure 7.6(a) montre un exemple d’ajustement oø les deux pics Landau sont trŁs proches. C’est le cas
lorsque l’on Øtudie une cuve à faible distance de l’axe de la gerbe. Les gures 7.6(b&c) prØsentent des ajus-
tements plus loin de l’axe. On voit que les pics Landau se sØparent avec l’augmentation de la distance à l’axe
alors que leur amplitude diminue.
Remarque : Avant de réaliser cet ajustement, les signaux des cuves sont lissés pour faire disparaître les
bruits électroniques et les fluctuations dues à l’arrivée des particules. On n’ajuste ainsi que la forme globale
du signal. Le lissage est réalisé par une moyenne sur une fenêtre glissante de 5 Bins.
(a) (b)
(c)
FIG. 7.6 : Exemples de signaux lissés puis ajustés par une double fonction Landau à 800 m (a), 1000 m (b) et
1200 m (c) pour des gerbes de protons simulées à 1020 eV.
Une fois l’ajustement rØalisØ, on obtient 6 paramŁtres (3 pour la fonction Landau muonique, 3 pour la partie
EM). C’est à partir de ces paramŁtres que l’on va essayer d’identier la particule primaire. Comme nous allons
rapidement le voir dans le paragraphe suivant, il est Øgalement possible d’estimer le nombre de muons dans la
cuve, mais cette estimation n’est pas utile pour identier la particule primaire.
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7.2.3 Mesure du nombre de muons
La gure 7.7 montre le nombre de muons dans la cuve en fonction de l’amplitude Aµ obtenue pour des
gerbes simulØes d’angle zØnithal 40◦ initiØes par des protons et des noyaux fer à 1020 eV.
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FIG. 7.7 : Nombre de muons en fonction de l’amplitude de la première fonction Landau pour des gerbes
hadroniques (protons et fer) de 1020 eV et d’incidence 40◦.
L’amplitude Aµ et le nombre de muons sont fortement corrØlØs. Cette constatation est vraie à tout angle
et toute Ønergie que nous avons simulØs. On peut donc utiliser Aµ pour estimer le nombre de muons qui ont
traversØ la cuve. Cependant, comme l’Øtalement des particules est liØ au stade de dØveloppement de la gerbe
dans l’atmosphŁre, la conversion en nombre de muons dØpend fortement de l’angle zØnithal θ mais aussi de
l’Ønergie du primaire. Il faut donc dØnir cette conversion pour chaque couple angle-Ønergie.
Une Øtude rapide de cette mØthode a montrØ qu’elle permet d’obtenir une rØsolution de 10 à 30% sur le
nombre de muons arrivØs dans une cuve, pour des gerbes de plus de 5 × 1018 eV et d’angle zØnithal infØrieur
à 60◦. Nous n’avons cependant pas dØveloppØ d’avantage cette analyse puisqu’il n’est pas nØcessaire d’estimer
la densitØ de muons dans les cuves pour identier le primaire. On peut, effet, n’utiliser qu’un paramŁtre qui lui
est reliØ, en particulier Aµ mais Øgalement les 2 autres paramŁtres de la fonction Landau muonique.
7.2.4 Discrimination
An d’identier le primaire, nous avons cherchØ à partir des 3 coefcients de la premiŁre fonction Lan-
dau, un paramŁtre qui soit diffØrent pour proton et pour fer et qui ne soit pas dØgØnØrØ par l’hypothŁse de
reconstruction. Nous avons donc tout d’abord pensØ à Aµ qui est directement reliØ au nombre de muons.
Étude de la dégénérescence du paramètre Aµ
Comme la densitØ de muons, Aµ dØpend de l’angle zØnithal de la gerbe, de l’Ønergie du primaire mais Øga-
lement de la distance entre la cuve ØtudiØe et l’axe de la gerbe. La gure 7.8 montre cette derniŁre dØpendance
pour des gerbes de protons d’angle zØnithal 40◦ à diffØrentes Ønergies.
Lors de la comparaison des diffØrents primaires, on doit donc prendre en compte cette dØpendance et com-
parer les mesures Aµ effectuØes à mŒme distance de l’axe de la gerbe.
La gure 7.9(a) prØsente la moyenne de l’amplitude Aµ mesurØe entre 1000 et 1200 m en fonction de
l’Ønergie du primaire, pour des gerbes initiØes par des protons et des noyaux de fer d’angle zØnithal 40◦. Si
l’on prend en compte l’hypothŁse sur la nature du primaire rØalisØe lors de la reconstruction, on voit que ce
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FIG. 7.8 : Amplitude moyenne de la fonction Landau muonique en fonction de la distance à l’axe de la gerbe
obtenue à partir de simulation de gerbes de protons à différentes énergies (5 × 10 18 , 10 19 ), 5 × 10 19 et
10
20 eV.
paramŁtre est totalement dØgØnØrØ (gure 7.9(b)). Cette constatation est valable à tout angle et à toute distance
à l’axe de la gerbe. On ne peut donc pas utiliser l’amplitude Aµ pour identier la nature du primaire dans une
analyse à partir du rØseau de surface seul.
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FIG. 7.9 : Amplitude Aµ moyenne entre 1000 et 1200 m de la fonction Landau muonique en fonction de l’éner-
gie du primaire, pour des gerbes de protons et de fer d’angle zénithal 30◦. A gauche, l’énergie en abscisse
correspond à l’énergie simulée, à droite l’énergie indiquée correspond à l’énergie reconstruite dans l’hypo-
thèse proton.
Nous avons cependant fabriquØ à partir des Aµ, une mØthode permettant d’identier gerbe à gerbe la nature
du primaire pour une analyse hybride des ØvØnements. Malheureusement, cette mØthode demande des rØsolu-
tions sur la position du cur et sur l’Ønergie meilleures que celles obtenues par la reconstruction actuelle. Cette
mØthode est tout de mŒme exposØe dans l’annexe C.
An de lever la dØgØnØrescence, nous avons dØni un nouveau paramŁtre de forme basØ sur l’ajustement
des fonctions Landau.
Un nouveau paramètre de forme
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Ce paramŁtre de forme est dØni par le rapport entre le signal muonique Sµ donnØ par l’intØgrale de la
premiŁre fonction Landau et le signal total Stot mesurØ par la cuve. Ce rapport, comme Aµ ou le nombre
de muons, dØpend de l’angle zØnithal de la gerbe, de l’Ønergie et de la distance à l’axe de la gerbe. On doit
donc comparer ce rapport dans les mŒmes conditions (angle et distance) et vØrier si ce critŁre est dØgØnØrØ
par l’hypothŁse de reconstruction. La gure 7.10(a) montre le rapport Sµ/Stot moyen mesurØ pour des cuves
situØes entre 1000 et 1200 m de l’axe de la gerbe pour des gerbes simulØes de protons et de fer à 40◦ :
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FIG. 7.10 : Rapport moyen entre l’intégrale du signal muonique Sµ donnée par la première fonction Landau et
le signal total Stot enregistré en fonction de l’énergie du primaire, pour des cuves situées entre 1000 et 1200 m
de l’axe de gerbe et pour des gerbes de protons et de fer d’angle zénithal 40◦.
Remarque : lors de nos travaux, nous nous sommes aperçus d’un problème au niveau de la simulation de
la ligne de base FADC de certaines gerbes initées par des noyaux de fer à 5× 1018 eV. Ces gerbes n’ont donc
pas été prises en compte dans la suite de l’analyse que ce soit pour les fonctions Landau ou pour les rayons
de courbure. Cependant, afin de pouvoir réaliser des études autour de 5 × 1018 eV, nous avons extrapôler le
comportement des critères à plus basse énergie. Ces extrapolations ont été réalisées dans l’hypothèse d’un
comportement régulier et ont été vérifiées sur les gerbes de noyaux de fer ayant été correctement simulées à
5× 1018 eV.
Le taux de signal dß à la composante muonique dØcroît lØgŁrement avec l’Ønergie. Cela s’explique, en
partie, par le fait que le maximum de dØveloppement de la gerbe est plus proche du sol pour des gerbes à
haute Ønergie. La composante ØlectromagnØtique traverse donc moins d’atmosphŁre avant d’arriver au sol.
Elle est ainsi moins absorbØe et moins diffusØe lors de sa propagation. On se retrouve donc dans la meilleure
conguration pour identier la nature des rayons cosmiques. En effet, si l’on prend en compte l’hypothŁse sur
la nature du primaire rØalisØe lors de la reconstruction, l’Øcart entre les protons et les noyaux de fer augmente
lØgŁrement (gure 7.10(b)). Cette constatation est valable à tout angle et à toute distance à l’axe de la gerbe.
7.2.5 Application aux données et discussion
Le lot de donnØes utilisØ dans cette analyse est formØ des ØvØnements T4 (§4.3.2.2) possŁdant au moins 5
cuves, enregistrØs entre janvier 2004 et avril 2005. Cela correspond à 2843 ØvŁnements au dessus de 1018.7 eV.
Nous avons choisi de travailler avec les ØvØnements T4 an d’avoir plus de statistique. Cependant comme nous
l’avons vu dans le chapitre prØcØdent (§6.4.2 p.135), les ØvØnements T4 en bordure du rØseau peuvent Œtre mal
reconstruits. Nous n’avons donc considØrØ que les ØvØnements possŁdant 5 cuves, ce qui permet d’Øviter la
majoritØ des ØvØnements prØsentant ce problŁme de reconstruction. En ce qui concerne la coupure en Ønergie
de 1018.7, elle à ØtØ choisi an de pouvoir comparer les donnØes avec les simulations que nous avons rØalisØes.
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Malheureusement, la comparaison du rapport moyen Sµ/Stot obtenu entre les simulations et les ØvØne-
ments rØels ne peut se faire que dans les mŒmes conditions (angle, Ønergie et distance à l’axe). La statistique
est alors nettement diminuØe. La gure 7.11 montre le rapport moyen 〈Sµ/Stot〉 obtenu pour des cuves situØes
entre 1000 et 1200 m de l’axe de la gerbe, pour des gerbes d’angle zØnithal compris entre [20, 30◦] (gure a) et
entre [30, 40◦] (gure b).
Remarque : le choix de présenter les observations entre 1000 et 1200 m n’est en fait pas anodin. En effet,
même si les résultats énoncés sont valables pour pratiquement toutes les distances à l’axe de la gerbe, c’est à
cette distance que l’on à le plus de stations (effet de la géométrie du réseau) et donc le plus de statistique.
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FIG. 7.11 : Rapport moyen 〈Sµ/Stot〉 pour des cuves situées entre 1000 et 1200 m de l’axe de la gerbe, pour
des gerbes d’angle zénithal compris entre [20, 30◦] (a) et entre [30, 40◦] (b).
On constate que le rapport moyen des donnØes est toujours supØrieur à la valeur attendue pour les noyaux de
fer, et ce pour tous les angles et pratiquement à toutes les distances. Il semble donc que la proportion de signal
de la premiŁre fonction soit plus grand pour les ØvØnements rØels que pour la simulation. Cette diffØrence peut
avoir plusieurs origines :
 on peut penser que le taux de muons dans les gerbes atmosphØriques est mal simulØ. En effet, les simula-
tions correspondraient mieux aux donnØes si plus de muons Øtaient formØs par les modŁles hadroniques
(environ 10% de plus pour que les simulations de proton correspondent aux donnØes). Cette explication
va dans le sens du nouveau programme de simulation CORSIKA v6.203 qui prØvoit entre 5 et 15% de
muons en plus. Soulignons cependant que nous avons utilisØ QGSJet pour notre analyse qui donne un
taux de muons plus important que Sybill (' 20− 30% [80]).
 on peut aussi penser à un problŁme de simulation du signal. En effet, si le signal relatif des muons par
rapport à la partie ØlectromagnØtique Øtait plus important, le rapportSµ/Stot serait plus grand et donc plus
proche des donnØes. Le signal Øtant normalisØ au signal moyen d’un muon vertical, cela revient à dire
que le signal des photons et des Ølectrons est surestimØ. Cependant, cette explication reste aujourd’hui
peu plausible puisque l’on ne pense pas qu’il y air ce type de problŁme dans la simulation.
La diffØrence observØe est donc à priori un problŁme de simulation des gerbes hadroniques ou de simulation
du dØtecteur qui inue sur la simulation des signaux FADC. On ne peut donc pas, aujourd’hui, conclure sur
la nature du primaire à partir de ce critŁre et de nos simulations. NØanmoins le rapport moyen 〈Sµ/Stot〉
semble Œtre un excellent critŁre de discrimination qu’il serait intØressant de tester sur les nouvelles versions des
simulateurs.
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7.3 Discrimination à partir du front de gerbe
Comme nous l’avons vu dans le chapitre 5, le front de gerbe est Øgalement l’un des meilleurs moyens
pour identier les diffØrents primaires. Nous avions dØni deux critŁres : le rayon de courbure et le temps de
montØe du signal. Au vu des rØsultats prØcØdents, qui montrent que la simulation des signaux ne correspond pas
exactement à la rØalitØ, nous avons dØcidØ de ne pas travailler sur les temps de montØe du signal, mais de nous
intØresser uniquement aux rayons de courbure. En effet, ces derniers sont moins dØpendants de la simulation
des signaux, si l’on considŁre des rayons de courbure calculØs sur les temps de dØclenchement des cuves (T0).
Ces derniers sont seulement dØnis par l’arrivØe des premiŁres particules dans la cuve.
Nous avons Øgalement conclu dans ce mŒme chapitre qu’il Øtait prØfØrable de prendre en compte l’asy-
mØtrie des gerbes pour optimiser ce critŁre. Mais cette constatation a ØtØ obtenue à partir d’une analyse sans
reconstruction et de toute l’information au sol des gerbes simulØes. Pour un ØvØnement dØtectØ par le rØseau de
surface, nous n’avons que l’information des cuves qui ont ØtØ dØclenchØes. Il n’y a donc que trŁs peu d’informa-
tion pour contraindre les rayons de courbure si l’on sØpare amont et aval. An de prendre en compte l’asymØtrie
(tout au moins en partie), nous avons donc pensØ à utiliser un rayon de courbure variable, donnØ par l’Øtape 4
de la reconstruction standard (§6.2 p.126). Ce dernier est dØni si l’ØvØnement ØtudiØ a dØclenchØ au moins 5
cuves. Cette coupure aura une inuence sur l’acceptance des ØvØnements qu’il faudra prendre en compte dans
notre analyse.
Nous avons Øgalement vu dans le chapitre 5, que le rayon de courbure varie avec l’Ønergie mais surtout
avec l’angle d’incidence de la gerbe. Il va donc falloir comparer les donnØes et les simulations dans les mŒmes
conditions (angle et Ønergie). Malheureusement, pour des raisons Øvidentes de temps de calcul, nous n’avons
simulØ que 7 angles et 4 Ønergies. Il n’y a donc que trŁs peu d’ØvØnements que l’on peut rØellement comparer à
la simulation. Nous avons donc cherchØ à dØcrire la dØpendance en θ et en Ønergie par des interpolations pour
pouvoir comparer plus de donnØes à la simulation.
7.3.1 Interpolation des rayons de courbures
La gure 7.12 prØsente la variation du rayon de courbure variable en fonction de l’angle zØnithal pour des
protons (FIG. (a)) et pour des noyaux de fer (FIG. (b)) simulØs à diffØrentes Ønergies. L’Øvolution du rayon de
courbure moyen semble avoir la mŒme forme à toute Ønergie, mais cette forme est dØcalØe d’une constante si
l’Ønergie augmente.
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FIG. 7.12 : Évolution du rayon de courbure en fonction de l’angle zénithal θ pour différentes énergies et pour
différents primaires : figure (a) pour des protons et figure (b) pour des noyaux de fer.
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Nous avons donc cherchØ à dØnir une fonction dØpendant à la fois de l’Ønergie et de l’angle θ sans termes
couplØs qui s’ajuste aux rayons de courbure moyens. La fonction empirique 7.2 ajuste la variation du rayon de
courbure moyen à une Ønergie donnØe :
< R(θ) >= A+B cos θ +
C
cos θ
(7.2)
oø A, B et C sont ajustØs sur les rØsultats des simulations d’une Ønergie donnØe.
Comme à un angle donnØ, le rayon de courbure moyen croît pratiquement linØairement avec le logarithme
de l’Ønergie, nous avons donc cherchØ à ajuster aux simulations, la fonction empirique donnØe par l’Øquation 7.2
en remplaçant simplement A par un terme dØpendant linØairement du logarithme de l’Ønergie : A1 +A2 logE :
< R(θ,E) >= A1 + A2 logE +B cos θ +
C
cos θ
(7.3)
oø A1, A2, B et C sont ajustØs sur les rØsultats des simulations. On obtient ainsi l’ajustement prØsentØ sur la
gure 7.13 pour des gerbes simulØes de protons.
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FIG. 7.13 : Évolution du rayon de courbure moyen
en fonction de l’angle zénithal θ ajustée par la fonc-
tion empirique 7.3, pour des gerbes initiées par des
protons. Les barres d’erreur représentent les fluc-
tuations autour des valeurs moyennes.
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FIG. 7.14 : Ajustement d’un polynôme du second
ordre aux fluctuations des rayons de courbure des
protons et des noyaux de fer simulés à 1019 eV.
De la mŒme façon, nous avons ajustØ une fonction empirique pour dØcrire l’Øvolution des uctuations.
A une Ønergie donnØe, les uctuations sont bien dØcrites par un polynôme du second degrØ entre 30 et 60◦,
comme le montre la gure 7.14 qui prØsente les rØsultats de l’ajustement à 1019 eV pour des protons et des
noyaux de fer. En dessous de 30◦, les uctuations ne suivent pas un Øvolution rØguliŁre. On se restreindra donc
à utiliser cette interpolation pour des angles zØnithaux supØrieurs à 30◦. La prise en compte de l’Øvolution des
uctuations avec l’Ønergie est rØalisØe en remplaçant le terme constant du polynôme du second degrØ par une
fonction du second ordre en logarithme de l’Ønergie. On ajuste donc aux simulations la fonction :
< σ(θ,E) >= A+B logE + C(logE)2 +D cos θ + F cos2 θ (7.4)
oø A, B et C et F sont ajustØs aux uctuations des simulations.
C’est à partir des fonctions ajustØes sur les moyennes (EQ. 7.3) et sur les uctuations des rayons de courbure
(EQ. 7.4), que l’on effectue la comparaison entre les donnØes et les simulations.
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7.3.2 Analyse statistique des données et discussion
Le lot de donnØes utilisØ dans cette analyse est formØ des ØvØnements T4 (§4.3.2.2 p.86) enregistrØs entre
janvier 2004 et avril 2005 ayant au moins 5 cuves. Cela correspond à 6502 ØvŁnements au dessus de 1018.3 eV
(dont 5356 au dessus de 30◦). Le choix des T4 a ØtØ fait pour la mŒme raison que pour l’analyse des fonctions
Landau, i.e. avoir plus de statistique. La coupure sur le nombre de cuve, nous assure que la grande majoritØ des
ØvØnements sont bien reconstruits. Enn, le comportement des rayons de courbure Øtant trŁs rØgulier et variant
lentement avec l’Ønergie, nous avons choisi d’extrapôler l’analyse à basse Ønergie (1018.3 eV).
La gure 7.15 montre la rØpartition des rayons de courbure mesurØs sur les donnØes en fonction de l’angle
zØnithal θ. Les donnØes semblent suivre la dØpendance attendue pour les protons et les noyaux de fer.
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FIG. 7.15 : Répartition des rayons de courbure mesurés sur les données de janvier 2004 à avril 2005 en fonction
de l’angle zénithal θ. Sur ce graphique est également représentée l’évolution moyenne (moyenne effectuée sur
l’ensemble des simulations en regroupant les différentes énergies) des rayons de courbure pour les protons et
les noyaux de fer.
À partir de la mesure du rayon de courbure de chaque ØvØnements, on peut dØnir la dØviation standard
(appelØe Øgalement rØsidus) par rapport à la valeur attendue pour des protons. Cette dØviation est dØnie par :
DØviation = RCθ,E −RCθ,E,proton
σθ,E,proton
(7.5)
oø RCθ,E,proton est la valeur moyenne de la distribution des rayons de courbure attendue pour des protons
d’angle zØnithal θ et d’Ønergie E (elle est donnØe par l’Øquation 7.3) ; et oø σθ,E,proton est la valeur des uctua-
tions dans les mŒmes conditions (donnØes par l’Øquation 7.4).
La gure 7.16 prØsente la valeur moyenne de la dØviation standard en fonction de l’Ønergie reconstruite
pour les simulations de protons et de noyaux de fer, ainsi que pour les donnØes. Seuls les ØvØnements ayant un
angle zØnithal supØrieur à 30◦ sont pris en compte puisque le polynôme du second degrØ utilisØ pour interpoler
les uctuations n’est valable qu’au dessus de 30◦. Pour chaque intervalle d’Ønergie, la gure 7.17 montre la
distribution des dØviations mesurØes pour les donnØes.
La dØviation semble prØsenter 3 comportements :
 entre 1018.3 et 1018.9 eV, la dØviation moyenne passe des ØlØments lourds aux ØlØments lØgers. On peut
se demander alors si on retrouve ici la transition observØe sur la mesure du XMAX des expØriences de
uorescence (voir gure 1.25) ou si cette transition n’est due qu’à un effet de l’acceptance du rØseau.
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FIG. 7.16 : Déviation standard par rapport à la distribution des rayons de courbure des protons, calculée pour
les données de janvier 2004 à avril 2005 et pour des simulations de noyaux de fer.
En effet, dans cette zone d’Ønergie, l’acceptance à 5 cuves n’est pas totale, mŒme à 30◦ (de l’ordre de
45% pour des protons de 5 × 1018 eV). Notre sØlection favorise donc les ØvØnements à grand rayon
de courbure capables de dØclencher 5 stations du rØseau de surface. Elle favorise ainsi la sØlection des
ØvØnements possØdant des rayons de courbure plus proches de ceux des noyaux lourds. Cependant, cette
sØlection est rØalisØe de la mŒme façon sur les donnØes et sur les simulations. Le biais de sØlection est
donc normalement pris en compte dans le calcul de la valeur moyenne des protons simulØs. Nous avons
Øgalement pensØ à un effet de bord du rØseau, mais la mŒme analyse à partir des ØvØnements T5 (qui
retire les ØvØnements en bordure) prØsente la mŒme transition, avec cependant moins de statistique. La
transition observØe n’est donc pas un effet de l’acceptance ni de la reconstruction, mais semble rØellement
correspondre à la transition lourd-lØger observØe par les expØriences de uorescence ;
 entre 1018.9 et 1019.5 eV, oø l’acceptance est totale, la dØviation reste constante et plutôt compatible avec
les ØlØments lØgers. Elle se situe cependant toujours au dessus de la distribution des protons, ce qui laisse
penser qu’à ces Ønergies les rayons cosmiques seraient constituØs d’ØlØments lØgers, mais pas que de
protons ;
 au dessus de 1019.5 eV, le peu de statistique ne permet pas de conclure. La dØviation semble cependant
augmenter vers les noyaux plus lourds, mais cette variation est principalement due à quelques ØvØnements
prØsentant un trŁs grand rayon de courbure. Notons Øgalement que cette augmentation correspond à une
lØgŁre augmentation de la fonction Landau (voir 7.11(b)).
Sur les distributions de dØviation (FIG. 7.17), on voit que la majoritØ des ØvØnements sont compatibles avec
la distribution attendue pour des protons ou des noyaux de fer, mais que certains ØvØnements sont reconstruits
avec une dØviation importante (pouvant atteindre 10σ) et donc avec un trŁs grand rayon de courbure. Leur
prØsence tend à augmenter la valeur de la dØviation moyenne. De tels ØvØnements sont visibles à basse et à
haute Ønergie, mais il semble que leur proportion augmente avec l’Ønergie. Nous avons donc vØriØ si ces
ØvØnements particuliers ne prØsentaient pas de problŁme de dØtection (au niveau des signaux FADC, temps
de dØclenchement...) ou de reconstruction. Cette Øtude n’a pas rØvØlØ de problŁme particulier. Ces ØvØnements
semblent donc correspondre à des gerbes s’Øtant dØveloppØes trŁs haut dans l’atmosphŁre. A titre d’exemple,
les gures 7.18 prØsentent un ØvØnement à grande dØviation (≈ 7σ) de haute Ønergie, il semble parfaitement
reconstruit par notre analyse.
A partir des interpolations rØalisØes sur les rayons de courbure moyen et sur les uctuations (Øquations
7.3 et 7.4), nous avons pour chaque intervalle d’Ønergie estimØe la distribution des rØsidus des protons et des
noyaux de fer par des fonctions gaussiennes. Ces fonctions ont ensuite ØtØ ajustØes (FIG. 7.17) à la distribution
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FIG. 7.17 : Histogrammes des déviations standards par rapport aux distributions des rayons de courbure
des protons pour 9 intervalles d’énergie (de 1018.3 à 1020.1 eV) obtenues pour les données de janvier 2004
à avril 2005. Ces distributions ont été ajustées par une composante légère (proton) en rouge pointillé et une
composante lourde (noyaux de fer) en bleue tireté.
des dØviations mesurØes sur les donnØes an d’estimer la composante proton et la composante noyaux de fer.
On constate que les distributions des protons et des noyaux de fer ajustent à eux deux trŁs bien le dØbut et la n
des distributions, mis à part les ØvØnements à trŁs grande dØviation. NØanmoins, les maxima de la distibution
se trouvant le plus souvent entre la distribution des protons et celle des noyaux de fer, n’est pas toujours bien
ajustØe. Cela peut s’expliquer par le fait que l’on ajuste seulement les deux composantes extrŒmes et que l’on
ne prend pas en compte les noyaux de masse atomique intermØdiaire.
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FIG. 7.18 : L’événement 648728 possédant 18 cuves (Fig. (a)) reconstruit avec la fonction "LOG" (Fig. (b)) à
une énergie de 48 EeV (54 EeV avec la 2EXPO). Son angle zénithal est de 54◦ ; et sa courbure de 26± 4 km.
La gure 7.19 prØsente la proportion de protons donnØe par cette ajustement en fonction de l’Ønergie re-
construite :
18.2 18.4 18.6 18.8 19 19.2 19.4 19.6
20
40
60
80
100
Protons (%)
[eV])plog(E
FIG. 7.19 : Proportion de protons dans les rayons cosmiques donnée par l’ajustement des distributions de
résidus en fonction de l’énergie reconstruite.
La proportion de protons dans les rayons cosmiques semble augmenter avec l’Ønergie. On retrouve ici, le
passage lourds-lØgers obtenu sur les valeurs moyennes de la dØviation.
7.4 Conclusion
L’Øtude des simulations montre que l’ajustement de deux fonction Landau au signal FADC d’une cuve
permet d’estimer à la fois la proportion de signal due aux muons et le nombre de muons. Parmi ces deux para-
mŁtres, seule la proportion de signal muonique n’est pas un critŁre dØgØnØrØ par l’hypothŁse de reconstruction.
On peut donc l’appliquer aux premiŁres donnØes de l’observatoire.
Le pourcentage de signal muonique obtenu pour les donnØes est supØrieur à celui des protons et à celui des
noyaux de fer. Cela rØvŁle, à priori, un problŁme de la simulation utilisØe soit au niveau du nombre de muons
gØnØrØs par CORSIKA qui serait infØrieur à la rØalitØ, soit au niveau de la simulation du signal (SDSim) qui
surestimerait lØgŁrement le signal de la composante ØlectromagnØtique des gerbes.
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Pour cette raison, on ne peut pas utiliser les temps de montØe du signal obtenus avec nos simulations pour
Øtudier le front de gerbe, mais seulement les rayons de courbure calculØs à partir des temps de dØclenchement
des cuves (T0) qui ne dØpendent que du temps d’arrivØe des premiŁres particules au sol.
Les rØsultats obtenus par ce critŁre semblent conrmer la transition entre ØlØments lourds et lØgers mesurØe
par les expØriences de uorescence et rØcemment par une mesure du XMAX à partir du rØseau de surface du
dØtecteur Pierre Auger (indiquØe dans la thŁse de StØphane RANCHON [115]). NØanmoins ces mesures n’ont pas
permis d’identier la nature des rayons cosmiques à plus haute Ønergie (au dessus de 1019 eV). Actuellement
seule notre analyse permet de le faire et elle montre que les rayons cosmiques sont plutôt compatibles avec des
noyaux lØgers jusqu’à 1019.5 eV.
Il faut cependant noter que la mØthode que nous avons utilisØe (comme toutes les autres d’ailleurs) repose
sur la simulation des gerbes et sur la simulation du dØtecteur. Il est donc important de vØrier l’ensemble de la
chaîne de simulation utilisØe ainsi que de tester l’inuence des modŁles hadroniques sur les rØsultats avant de
pouvoir fournir des conclusions dØnitives.
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Chapitre 8
Recherche de photons dans les RCUHE
La recherche de photons est l’une des meilleures mØthodes pour trancher entre les diffØrents modŁles de
production. En effet, la prØsence de photons dans les rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie serait un fort
indice en faveur des modŁles Top-Down (chapitre 2). Inversement, seuls les modŁles Bottom-Up seraient encore
possibles dans le cas oø il n’y a pas de photon d’Ønergie extrŒme. Nous avons donc tentØ d’identier des photons
dans les premiŁres donnØes de l’observatoire Pierre AUGER pour rØpondre à cette question.
Dans le chapitre 5, nous avons vu que l’ensemble de nos critŁres d’identication (rayons ce courbure,
XMAX, temps de montØe du signal et densitØ de muons au sol) est trŁs discriminant lorsqu’il s’agit de l’identi-
cation des photons n’ayant pas subi l’effet de preshower (3.1.4 p.62). Ce dernier Øtant nØgligeable en dessous
de 5 × 1019 eV, nous nous sommes limitØs à ce seuil pour chercher à obtenir, à partir de ces critŁres, une li-
mite sur la fraction de photons dans les rayons cosmiques. Cette analyse fait l’objet de la premiŁre partie de ce
chapitre.
Comme l’effet de preshower est un effet qui n’affecte que les photons d’ultra haute Ønergie et qu’il dØpend
de l’angle relatif entre le champ magnØtique terrestre et la trajectoire du photon primaire, on s’attend à observer
une asymØtrie azimutale dans les donnØes s’il y a des photons d’Ønergie extrŒme. Nous avons donc prØdit une
manifestation de cette asymØtrie observable par le dØtecteur de surface, puis nous avons cherchØ à l’observer
dans les premiŁres donnØes. Cette Øtude est prØsentØe dans la deuxiŁme partie de ce chapitre.
8.1 Etude des événements autour de 1019 eV
Nous avons vu, que l’ensemble des critŁres dØnis dans le chapitre 5 sont trŁs discriminants lorsqu’il s’agit
de l’identication des photons. En effet, les gerbes ØlectromagnØtiques se dØveloppent tard dans l’atmosphŁre
(grand XMAX) à cause de l’effet LPM (§3.1.3 p.60). Le front de particules ainsi formØ est alors plus courbØ
(rayon de courbure plus petit) que celui des gerbes hadroniques. De plus, les interactions lors de la formation
de la cascade ØlectromagnØtique produisent moins de muons. Leur densitØ au sol est alors moins importante
et le temps de montØe des signaux plus lent que pour les gerbes hadroniques. Les diffØrences observØes sur
chacun de ces critŁres Øtant fortement discriminantes, nous avions conclu qu’il Øtait possible de les utiliser an
de rØaliser une identication gerbe à gerbe. Cependant, ces rØsultats ont ØtØ obtenus sans prise en compte du
dØtecteur, ni de la reconstruction des ØvØnements. Il est donc important d’Øtudier l’inuence que va avoir la
dØtection et la reconstruction sur ces critŁres. On utilise pour cela les simulations d’ØvØnements obtenues avec
SDSim (§6.1 p.119).
Dans le chapitre 7, nous nous sommes aperçus (§7.2.5 p.149) que les signaux FADC des cuves n’Øtaient
pas correctement simulØs. On ne peut donc pas utiliser les critŁres tels que les temps de montØe des signaux
ou la densitØ de muons au sol (fonctions Landau §7.2 p.143). N’ayant pas directement accŁs au XMAX avec le
rØseau de surface, nous n’avons donc travaillØ qu’avec les rayons de courbure. Nous avons ainsi mis une limite
supØrieure sur la fraction de photons dans les rayons cosmiques.
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Remarque : nous avons également cherché à estimer le taux de photons, à partir d’un ajustement à trois
composantes (protons, noyaux de fer et photons), mais la statistique actuelle étant trop faible, ce travail ne sera
pas présenté par la suite.
Le lot de donnØes utilisØ dans l’ensemble de cette analyse est formØ de 2617 ØvØnements T4 (voir §4.3.2.2
p.86) reconstruits à des Ønergies comprises entre 1018.6 et 1019.4 eV dans l’hypothŁse proton, dont 2072 ØvØne-
ments ayant un angle zØnithal compris entre 30 et 60◦. La raison principale du choix de l’intervalle d’Ønergie
ØtudiØ est que nous n’avons pas de simulations qui prennent en compte l’effet de PRESHOWER (§3.1.4 p.62). On
ne va donc pas pouvoir Øtudier la fraction de photons, mais seulement la fraction de photons n’ayant pas crØØs
de prØ-gerbes dans l’atmosphŁre. Cependant, cet effet est nØgligeable en dessous de 50 EeV (' 1019.7 eV) pour
les gerbes d’angle zØnithal infØrieur à 60◦. Nous avons donc choisi de ne pas dØpasser ce seuil. NØanmoins,
cette coupure n’est pas sufsante à cause de l’hypothŁse sur la nature de la particule primaire rØalisØe lors de
la reconstruction des ØvØnements. En effet, on n’estime l’Ønergie que dans l’hypothŁse oø le primaire est un
proton. On sous-estime donc fortement l’Ønergie des photons. Il faudra donc Øtudier comment cela se traduit
sur le calcul de la fraction de photons.
Remarque : comme nous l’avons vu dans le chapitre 2 (§2.2.1.1 p.50), les photons aux énergies considérées
ne peuvent pas provenir de plus de quelques méga-parsecs (cf. FIG. 2.8) sans perdre un grande partie de
leur énergie par interaction avec les différents fonds diffus (radio, infra-rouge...). On ne s’attend donc pas à
observer une grande quantité de photons entre 1018.6 et 1019.4 eV. Cependant leur présence serait tout de même
une contrainte importante pour les différents modèles de production des rayons cosmiques.
8.1.1 Le rayon de courbure des gerbes électromagnétiques
Lors de l’analyse hadronique, nous avons cherchØ à interpoler la dØpendance du rayon de courbure en θ et en
Ønergie E de nos simulations discrŁtes, an de pouvoir comparer plus de donnØes à la simulation. Pour l’Øtude
des rayons de courbure des photons, on suit la mŒme dØmarche. La gure 8.1 prØsente la variation du rayon de
courbure variable en fonction de l’angle zØnithal θ pour des photons (FIG. (a)) et à titre de comparaison, pour
des protons (FIG. (b)) simulØs à diffØrentes Ønergies :
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FIG. 8.1 : Évolution du rayon de courbure en fonction de l’angle zénithal θ pour différentes énergies et pour
différents primaires : figure (a) pour des photons et figure (b) pour des protons.
On constate que les rayons de courbure des photons varient trŁs peu avec l’Ønergie. On nØgligera donc
cette dØpendance en prenant une moyenne sur les quatre Ønergies. On voit Øgalement que le comportement
du rayon de courbure avec l’angle θ est comparable avec celui des protons. Nous avons donc interpolØ cette
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dØpendance avec la fonction empirique que nous avons utilisØ dans l’analyse hadronique (EQ. 7.2 p.152) sans
terme dØpendant de l’Ønergie. La gure 8.2(a) montre l’ajustement obtenu :
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FIG. 8.2 : (a) Évolution du rayon de courbure moyen (moyenne sur les énergies) en fonction de l’angle zénithal
θ et pour des gerbes initiées par des photons. Les barres d’erreur représentent les fluctuations autour de cette
valeur moyenne. Ces fluctuations sont représentées sur la courbe (b).
La gure 8.2(b) montre l’Øvolution des uctuations, calculØes sur les 4 Ønergies, en fonction de l’angle
zØnithal θ. Comme pour les protons et les noyaux de fer, on ajuste un simple polynôme du second ordre pour
dØcrire la dØpendance angulaire. En dessous de 30◦, l’acceptance du rØseau pour les photons est trŁs faible pour
les Ønergies considØrØes (nous y reviendrons dans la suite §8.1.4). Pour notre analyse, on se restreindra donc à
utiliser cette interpolation pour des angles zØnithaux supØrieurs à 30◦.
La gure 8.3 prØsente la rØpartition des ØvØnements de notre lot de donnØes (§8.1) en fonction de l’angle
d’incidence θ. La valeur moyenne des rayons de courbure des protons, des noyaux de fer et des photons y sont
Øgalement reprØsentØs :
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FIG. 8.3 : Répartition des rayons de courbure me-
surés sur les données de janvier 2004 à avril 2005
en fonction de l’angle zénithal θ.
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La grande majoritØ des donnØes suit la dØpendance attendue pour les hadrons et il semblerait, à premiŁre
vue, que peu d’ØvØnements soient compatibles avec la distribution des photons.
An de voir si il y a une Øvolution vers la distribution des photons avec l’Ønergie, nous avons ØtudiØ l’Øvo-
lution de la dØviation standard moyenne (§7.3.2 p.153) par rapport à la valeur attendue pour les photons. Cette
dØviation, reprØsentØe sur la gure 8.4, est dØnie par :
DØviation = RCθ −RCθ,photon
σθ,photon
(8.1)
oø RCθ,photon est donnØ par l’interpolation du rayon de courbure moyen des photons par l’Øquation 7.2 et
σθ,photon par l’interpolation des uctuations donnØe par le polynôme du second degrØ.
On retrouve ce que nous avions dØjà observØ dans le chapitre 7, i.e. l’ensemble des ØvØnements Auger est
compatible avec des noyaux plus ou moins lourds. Pourtant, cela n’empŒche pas la prØsence d’un ux, mŒme
faible, de photons. Nous avons donc cherchØ à mettre une limite supØrieure sur le taux de photons à partir de
l’analyse des rayons de courbure (soit en utilisant directement le rayon de courbure, soit en utilisant la dØviation
standard).
8.1.2 Limite supérieure sur la fraction de photons
An d’estimer la limite supØrieure sur la fraction de photons dans les rayons cosmiques, la collaboration
Auger a dØveloppØ et testØ diffØrentes mØthodes. Nous ne prØsenterons ici que les deux mØthodes qui ont
ØtØ retenues : la mØthode probabiliste et la mØthode statistique, la deuxiŁme ayant aujourd’hui remplacØ la
premiŁre.
8.1.2.1 Méthode probabiliste
Principe
Cette mØthode [117] consiste à calculer, pour chaque ØvØnement i, sa probabilitØ P iγ d’Œtre un photon. Il existe
en fait diffØrentes façons de dØnir cette probabilitØ, mais elles consistent toujours à comparer le paramŁtre
mesurØ pour l’ØvØnement ØtudiØ aux distributions attendues pour les photons et les autres primaires possibles.
Nous verrons dans le paragraphe suivant comment nous avons dØni cette probabilitØ pour notre analyse à partir
des rayons de courbure des gerbes.
Une fois cette probabilitØ dØnie, on calcule la probabilitØ P (Nγ = n) qu’il y ait n photons parmi notre lot
de N ØvØnements. Cette probabilitØ est donnØe par la formule :
P (Nγ = 0) =
N∏
i=1
(1− P iγ)
P (Nγ = 1) =
N∑
j=1
P jγ
N∏
i=1,i6=j
(1− P iγ)
P (Nγ = 2) =
N∑
k=1
P kγ
N∑
j=1,j 6=k
P jγ
N∏
i=1,i6=j,i 6=k
(1− P iγ)
.
.
.
P (Nγ = N) =
N∏
i=1
P iγ
(8.2)
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On calcule ensuite à un certain niveau de conance donnØ, gØnØralement 95%, le nombre maximal de
photons qu’il peut y avoir dans un lot de donnØes. Pour cela, on estime la probabilitØ P (Nγ 6 n) qu’il y ait
moins de n photons et l’on cherche pour quel n la probabilitØ intØgrØe dØpasse le niveau de conance. La limite
supØrieure est alors donnØe par le rapport n/N .
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FIG. 8.5 : Schéma illustrant le défaut de la méthode probabiliste : dans la zone de recouvrement des distribu-
tions photon-hadron, la probabilité P iγ d’être un photon est grande.
Cette mØthode est principalement limitØe par le recouvrement de la distribution des photons avec celle des
autres types de primaire (illustrØ sur la gure 8.5 par la zone hachurØe). En effet, dans cette zone, la probabilitØ
P iγ d’Œtre un photon est relativement ØlevØe. Une grande partie des hadrons est donc considØrØe comme des
candidats photons et fait ainsi monter la limite. On ne peut donc pas atteindre de limite infØrieure au taux de
recouvrement entre photons et hadrons à partir de cette mØthode (sauf si l’on arrive à retrancher la partie due à
la composante hadronique, voir §8.1.3).
Une autre mØthode a donc ØtØ proposØe par Pierre BILLOIR pour diminuer cet effet de recouvrement : la
mØthode statistique que nous dØcrirons au paragraphe 8.1.2.2. Avant cela, nous allons voir comment nous avons
appliquØ la mØthode probabiliste à notre analyse.
Définition de la probabilité Piγ à partir des rayons de courbure
An d’appliquer cette mØthode, il faut dØnir la distribution de probabilitØ P iγ en fonction de notre paramŁtre :
le rayon de courbure.
Soit i un ØvØnement d’Ønergie E, d’angle zØnithal θ et de rayon de courbure RC. Nous avons choisi de
dØnir la probabilitØ P iγ par le rapport entre le pourcentage de photons d’angle θ pouvant atteindre un rayon de
courbure Øgale à RC et le pourcentage de photons d’angle θ et de hadrons d’angle θ et d’Ønergie E pouvant
atteindre ce mŒme rayon de courbure1. N’ayant que des simulations discrŁtes, le calcul de cette probabilitØ
impose de choisir la forme des distributions pour les couples angle-energie que nous n’avons pas simulØs.
Nous avons donc fait l’approximation que les distributions des photons et des hadrons suivent une fonction
Gaussienne dont le centre est donnØe par les interpolations rØalisØes des rayons de courbure moyens (Øquation
7.2 pour les photons et 7.3 p.152 pour les hadrons) et le sigma par l’interpolation des uctuations (Øquation
7.4).
La distribution des protons Øtant, dans le cas des rayons de courbure, la distribution hadronique la plus
proche des photons, il n’est pas nØcessaire de prendre en compte les distributions des noyaux plus lourds. En
effet, si RC est plus grand que la valeur moyenne des rayons de courbure des protons, la probabilitØ P iγ sera
dØjà trŁs faible. Notre probabilitØ P iγ est donc dØnie par :
1L’énergie n’intervient que pour les hadrons puisque le rayon de courbure des photons ne varie pratiquement pas avec l’énergie
(§8.1.1).
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P iγ =
Gauss(RCγ(θ), σγ(θ), RC)
Gauss(RCγ(θ), σγ(θ), RC) +Gauss(RCp(θ,E), σp(θ,E), RC)
(8.3)
oø RCγ(θ) et RCp(θ,E) sont donnØs respectivement par ajustement de la fonction 7.2 aux rayons de courbure
moyens obtenus pour les simulations de photons et de protons, et σγ(θ) et σp(θ,E) par ajustement de la fonc-
tion 7.3 aux uctuations des rayons de courbure des photons et des protons.
Avec cette probabilité, il est possible d’utiliser la méthode probabiliste décrite précédemment. Mais afin de
comparer les deux méthodes, nous les étudierons en même temps sur les simulations dans la partie 8.1.2.3 et
sur notre lot de données dans la partie 8.1.2.4.
8.1.2.2 Méthode statistique
Principe
Dans cette mØthode, on divise l’espace de notre paramŁtre discriminant en deux, de façon à dØnir une zone oø
les distributions des hadrons recouvrent peu la distribution des photons. On fait alors l’hypothŁse conservatrice
que dans cette zone tous les ØvØnements sont des photons. Sachant que cette zone reprØsente une proportion
X des photons (proportion obtenue par la distribution des photons simulØs), on calcule alors, à un niveau de
conance donnØ, le nombre de photons dans la deuxiŁme zone. Ce calcul est rØalisØ à partir d’une simple loi
binomiale dØcrivant notre systŁme à deux possibilitØs : un photon a une probabilitØ de X d’Œtre dans la zone oø
nous avons fait l’hypothŁse que tous les ØvØnements sont des photons et a une probabilitØ 1 − X d’Œtre dans
l’autre zone.
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FIG. 8.6 : Schéma illustrant la méthode statistique qui permet d’estimer le nombre de photons dans un lot de
données : on estime le nombre de photons là où les distributions des hadrons recouvrent le moins la distribution
des photons, en faisant l’hypothèse que dans cette zone tous les événements sont des photons. Connaissant le
pourcentage que représente cet échantillon, on calcule alors, à un niveau de confiance donné, le nombre de
photons dans la deuxième zone. Remarque : les distributions présentées ici sont en fait les distributions obtenues
pour la déviation standard par rapport aux valeurs attendues pour les photons.
Cette mØthode ne permet cependant pas de faire disparaître totalement le recouvrement entre les diffØrentes
distributions, puisqu’elle considŁre tous les hadrons de la zone à faible recouvrement comme des photons. On
a donc toujours un seuil sur l’estimation du nombre de photons en dessous duquel on ne pourra pas descendre.
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Application à notre paramètre discriminant
Nous avons donc appliquØ cette deuxiŁme mØthode à notre critŁre de discrimination : la dØviation standard par
rapport à la distribution des rayons de courbure attendus pour les photons (Øquation 8.1). Comme ce paramŁtre
est calculØ à partir des moyennes des rayons de courbure des photons, on s’attend à ce que la moitiØ des
ØvØnements photons se retrouvent avec une dØviation positive et l’autre moitiØ avec une valeur nØgative (ceci
n’est en fait qu’une approximation, voir remarque ci-dessous). Les hadrons prØsentant des rayons de courbure
plus importants que les photons, ont des dØviations pratiquement toujours supØrieures à 0 (en moyenne entre 2
et 5, voir FIG. 8.4). On considŁre donc que lesNd<0 ØvØnements ayant une dØviation nØgative sont des photons.
A partir d’une loi binomiale, on estime alors le nombre de photons Nd>0 qu’il y a dans l’autre zone.
La distribution Øtant divisØe en deux parties Øgales, la probabilitØ d’avoir une dØviation nØgative est de 1/2
et celle d’avoir un dØviation positive est de 1/2. La probabilitØ conditionnelle P (Nd>0 = n|Nd<0) d’avoir n
ØvØnements avec une dØviation positive sachant que nous avons observØ Nd<0 ØvØnements avec des dØviations
nØgatives est donnØes par :
P (Nd>0 = n|Nd<0) = Cn+Nd<0n
(
1
2
)n+Nd<0
(8.4)
Comme pour la mØthode probabiliste, on cherche alors pour qu’elle valeur de n, la probabilitØ intØgrØe
P (Nd>0 > n|Nd<0), dØpasse un certain niveau de conance donnØe, gØnØralement 95% 2. La limite supØrieure
sur la fraction de photons est alors dØnie par le rapport entre n et le nombre d’ØvØnements total N .
Remarque : en fait, la distribution des rayons de courbure n’est pas totalement symétrique, mais présente
une légère queue de distribution vers les grands rayons de courbure (comme on le voir sur la figure 8.6). La
valeur moyenne ne divise donc pas la distribution en deux partie égales, mais légèrement plus de 50% des
événements sont en dessous de la valeur moyenne. La probabilité d’avoir une déviation négative est donc légè-
rement supérieure à 1/2 et celle d’avoir une déviation positive est légèrement inférieure à 1/2. L’hypothèse de
dire que la moitié des événements se trouve dans la zone des déviations positives surestime donc le nombre de
photons dans cette partie. Cette hypothèse est donc conservative et ne fait que monter notre limite.
8.1.2.3 Tests des méthodes sur les simulations
An d’Øvaluer l’effet du recouvrement des distributions de photons et de protons sur la limite, nous avons
testØ les deux mØthodes sur un lot de protons simulØs à diffØrentes Ønergies. La gure 8.7(a) montre les limites
obtenues.
Comme prØvu la limite, à 95% de conance, est plus grande par la mØthode probabiliste que par la mØthode
statistique à cause du recouvrement des distributions de protons et de photons qui est plus importante dans cette
mØthode. On constate Øgalement que la limite des deux mØthodes diminue avec l’Ønergie. Cela s’explique par
le fait que le rayon de courbure moyen des protons augmente lØgŁrement avec l’Ønergie contrairement à celui
des photons. La discrimination est alors plus facile à rØaliser à haute Ønergie.
Remarque : dans notre application de la méthode statistique nous avons choisi, pour des raisons de sim-
plicité, de diviser la distribution des photons en deux parties égales. Bien évidemment, ce choix n’est pas le
choix optimal. Ce dernier est obtenu en choisissant une coupure effectuant le meilleur compromis entre le re-
couvrement des distributions de photons et de hadrons, dans la zone où l’on suppose que tous les événements
sont des photons, et le pourcentage de photons que cette zone représente. Pour trouver ce compromis, on peut
entre autre chercher la coupure telle que la limite obtenue à partir d’un échantillon de proton soit la plus basse
possible.
2Pour Nd<0 grand, la loi de probabilité 8.4 suit une distribution Gaussienne. On obtient donc directement, à 95%, que (Nd>0 <
n = Nd<0 + 2
√
Nd<0.
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FIG. 8.7 : Limite supérieure, à 95% de confiance, sur la fraction de photons obtenue sur un lot composé
exclusivement de protons simulés (a) et exclusivement de photons simulés (b).
Nous avons Øgalement testØ les mØthodes sur un lot constituØ exclusivement de photons. On voit sur la
gure 8.7(b) que la limite obtenue avec la mØthode statistique est pratiquement toujours Øgale à 100%. Par
contre, celle obtenue avec la mØthode probabiliste est toujours infØrieure. Cette constatation n’est cependant
pas Øtonnante. En effet, comme dans cette mØthode, on utilise une probabilitØ qui n’est pas Øgale à 1 dans
la zone de recouvrement des distributions de protons et de photons, la limite supØrieure ne peut pas atteindre
100%.
8.1.2.4 Application aux données
Les deux mØthodes ont nalement ØtØ appliquØes à notre lot de donnØes (§8.1). Seuls les ØvØnements ayant
un angle zØnithal supØrieur à 30◦ (2072 ØvØnements) ont ØtØ pris en compte à cause de l’ajustement parabolique
qui ne dØcrit pas proprement les uctuations des protons et des photons (voir 8.1.1) en dessous de cet angle. Les
gures 8.8 prØsentent la distribution des dØviations standards par rapport aux photons, n’ayant pas subi l’effet
de preshower, obtenue pour les quatre intervalles d’Ønergies ØtudiØs allant de 1018.6 à 1019.4 eV.
Sur ces histogrammes, on ne constate pas d’excŁs là oø les photons sont attendus, c’est à dire autour de la
dØviation nulle. Il ne semble donc pas y avoir la prØsence d’une importante population de photons. C’est à partir
de ces distributions que l’on estime alors la limite supØrieure, à 95% de conance, sur la fraction de photons
n’ayant pas subi l’effet de preshower. La gure 8.9 prØsente ce rØsultat en fonction de l’Ønergie reconstruite
dans l’hypothŁse proton.
La limite obtenue par la mØthode statistique diminue lØgŁrement avec l’Ønergie sans dØpasser 8%. A basse
Ønergie, elle est mŒme infØrieure à ce que l’on attend pour des rayons comisques composØs exclusivement
de protons (FIG. 8.7(a)). Cela s’explique par le fait qu’à ces Ønergies, les rayons cosmiques semblent Œtre
constituØs d’ØlØments plus lourds que des protons (voir chapitre 7). Le recouvrement des distributions est alors
moins grand et la limite plus basse.
Il est cependant important de souligner que cette limite n’est pas une limite dØnitive. En effet, l’effet
de preshower (qui est relativement faible à ces Ønergies), mais surtout les diffØrences d’acceptance et l’erreur
d’estimation de l’Ønergie des photons due à l’hypothŁse de reconstruction n’ont pas ØtØ pris en compte dans
cette analyse. On ne peut pas encore comparer cette limite aux prØdictions des diffØrents modŁles.
Nous allons voir dans le paragraphe 8.1.4 comment l’hypothŁse de reconstruction et l’acceptance va inuen-
cer la limite obtenue. Mais avant nous allons verier si le nombre d’ØvØnements ayant des dØviation nØgatifs
est compatible avec une distribution de hadrons seuls.
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FIG. 8.8 : Histogrammes des déviations standards par rapport aux distributions des rayons de courbure des
photons sans effet de PRESHOWER pour 4 intervalles d’énergie (de 1018.6 à 1019.4 eV) obtenues pour les don-
nées de janvier 2004 à avril 2005. Le zéro indiqué sur les histogrammes correspond à la valeur moyenne de la
distribution des photons obtenues à partir des simulations.
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FIG. 8.9 : Limite supérieure à 95% de confiance, sur la fraction de photons n’ayant pas subi de preshower
dans les données d’Auger enregistrées entre janvier 2004 et avril 2005, en fonction de l’énergie reconstruite
dans l’hypothèse proton. En rouge, la limite est obtenue avec la méthode statistique, en bleu avec la méthode
probabiliste. Ces deux limites ne prennent pas en compte l’acceptance des différents types de primaires.
168 8. RECHERCHE DE PHOTONS DANS LES RCUHE
8.1.3 Compatibilité avec une distribution de hadrons seuls
Comme dans le paragraphe 7.3.2, on ajuste la distribution des protons et celles des noyaux de fer aux
dØviations standards par rapport à la distribution de photons. Pour ce travail, l’ajustement n’est rØalisØ qu’à
partir des dØviations supØrieures à 1 pour de pas prendre en compte un Øventuel surplus d’ØvØnements autour
de la dØviation nulle qui pourrait correspondre aux photons. Ces ajustements donnent des rØsultats compatibles
avec ceux prØsentØs dans le paragraphe 7.3.2. On estime alors, à 95% de conance, le nombre d’ØvØnements
Nd<0 attendu dans le cas oø les rayons cosmiques ne seraient que des hadrons (protons et noyaux de fer). Le
tableau 8.1 compare ce nombre à celui rØellement observØ :
Energie Nbévénements Nd<0 observØ Nd<0 attendu
pour des hadrons seuls (95%)
18,6-18,8 1154 28 36-102
18,8-19 783 15 8-30
19-19,2 487 9 0-11
19,2-19,4 183 1 0-2
TAB. 8.1 : Comparaison du nombre d’événements présentant une déviation standard négative observé dans
les premières données au nombre attendu dans le cas où les rayons cosmiques ne seraient que des hadrons
(protons et noyaux de fer).
On constate que le nombre d’ØvØnements prØsentant une dØviation standard nØgative est compatible avec
l’hypothŁse que les rayons cosmiques sont des hadrons. Cela ne veut cependant pas dire qu’il n’a à pas de
photons, car comme nous l’avons dit en dØbut de ce chapitre, nous attendons peu de photons à ces Ønergie et
surtout, nous n’avons pas pris en compte l’hypothŁse de reconstruction et l’acceptance des photons.
8.1.4 Influence de l’acceptance et de l’hypothèse de reconstruction
L’hypothèse de reconstruction
Les Øtapes de reconstruction imposent de faire une hypothŁse sur la nature de la particule primaire pour estimer
l’Ønergie de la gerbe. Dans l’hypothŁse proton, nous avons vu que l’Ønergie des noyaux de fer est surestimØe
(voir §7.1 p.141). De la mŒme façon, l’Ønergie d’un photon va Œtre mal reconstruite. En effet, dans les mŒmes
conditions d’angle et d’Ønergie, la fonction de distribution latØrale de signal (LDF) d’une gerbe de photon est
moins ØlevØe que celles des protons (voir FIG. 6.11 p.130). Le signal à 1000 m, à partir duquel on estime
l’Ønergie, est donc moins important et l’Ønergie des photons est ainsi sous-estimØe. Les gures 8.10 prØsentent
la rØsolution et le biais sur l’Ønergie obtenus :
On constate que le biais sur la reconstruction de l’Ønergie uctue ØnormØment avec l’angle zØnithal θ. Il
varie entre -80% pour des gerbes de 100 EeV à 20◦ et -20% pour des gerbes de 50 EeV à 50◦.
A petit angle, c’est l’effet LPM qui explique le comportement observØ. En effet, il retarde le dØveloppement
des gerbes de photons dans l’atmosphŁre. Ces derniŁres arrivent alors au niveau du sol avant d’avoir atteint leur
maximum. L’Ønergie est ainsi encore plus sous-estimØe. L’effet LPM augmentant avec l’Ønergie, ce biais est en-
core plus important à haute Ønergie. A grand angle, les gerbes atteignent leur maximum avant le sol, mŒme avec
l’effet LPM. AprŁs ce maximum, le nombre de particules EM diminue à cause de l’absorption de l’atmosphŁre.
Les gerbes de photons Øtant principalement composØes de particules EM, sont tout particuliŁrement affectØes
par cette absorption (par rapport aux gerbes hadroniques). Leur Ønergie est alors encore plus sous-estimØe. Ce
phØnomŁne explique l’augmentation, en valeur absolue, de l’erreur systØmatique à partir d’un certain angle
(50◦ à 10 et 50 EeV). Il est d’autant plus prononcØ pour les gerbes de basse Ønergie qui se dØveloppent tôt dans
l’atmosphŁre et donc qui sont plus longtemps sujettent à l’absorption.
Ce biais inuence fortement notre limite supØrieure sur la fraction de photons. En effet, comme nous esti-
mons le nombre de photons dans un intervalle d’Ønergie donnØ par la reconstruction dans l’hypothŁse proton,
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FIG. 8.10 : Résolution (a) et erreur systématique (b) sur l’énergie obtenue avec la reconstruction standard
dans l’hypothèse proton sur les gerbes initiées par des photons.
on compare en fait des protons et des photons à des Ønergies diffØrentes. Pour obtenir une limite sur la fraction
de photons en fonction de l’Ønergie "vraie", c’est à dire sans hypothŁse sur la nature, on doit donc corriger l’es-
timation de l’Ønergie des ØvØnements photons. Malheureusement, le biais dØpend de l’Ønergie et de l’angle du
photon et nos mØthodes n’identient pas ØvØnement par ØvØnement les photons. On ne peut donc pas corriger
facilement ce biais.
Deux mØthodes sont cependant rØalisables :
 la reconstruction des ØvØnements du dØtecteur de uorescence n’effectuant pas d’hypothŁse sur la nature
du primaire, on a accŁs à l’Ønergie "vraie" du primaire. Il est alors possible, à partir des ØvØnements
hybrides, de refaire notre analyse et de mettre une limite supØrieure sur la fraction de photons qui ne
serait pas sujette à l’hypothŁse de reconstruction. NØanmoins, seuls les ØvØnements hybrides seraient
utilisables dans une telle analyse, ce qui diminue fortement la statistique ;
 une autre mØthode consiste à choisir un spectre de photons et de hadrons (en angle et en Ønergie) et à
rØaliser un MontØ Carlo qui simulerait le spectre observØ des rayons cosmiques dans l’hypothŁse proton,
en tenant compte des biais et des rØsolutions de chaque type de particules, ainsi que de l’acceptance
du rØseau (voir paragraphe suivant). On chercherait alors à ajuster les spectres d’entrØe pour obtenir les
limites supØrieures obtenues par les mØthodes prØcØdentes. A partir des spectres, il sera alors possible
de calculer une limite supØrieure non biaisØe et mŒme d’estimer le taux de photons dans les rayons
cosmiques. Dans cette mØthode, l’hypothŁse sur la nature du primaire est en fait remplacØe par une
hypothŁse sur les spectres des diffØrents primaires.
Ces deux mØthodes, qui nØcessitent une statistique importante, vont Œtre mises en place par la collaboration
dans les mois à venir.
L’acceptance du réseau pour des photons
Les photons ayant une distribution latØrale de signal (LDF) plus faible que celle des protons, on s’attend à ce que
leur acceptance par le rØseau de surface soit infØrieure à celle des protons dans les mŒmes conditions d’angle
et d’Ønergie. La gure 8.11 montre l’acceptance obtenue pour des photons simulØs à diffØrentes Ønergies en
fonction de l’angle zØnithal θ :
L’acceptance du rØseau ne devient totale que pour des photons d’Ønergie supØrieure à 1019 eV et d’angle
d’incidence supØrieur à 40◦. En dessous de ces conditions, nous devons prendre en compte, dans l’estimation
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FIG. 8.11 : Acceptance du réseau pour des photons sans effet preshower par le réseau de surface en fonction
de l’angle zénithal et de son énergie.
de la limite supØrieure, le fait que le rØseau ne dØtecte pas tous les photons qui le traverse. Cependant, comme
l’acceptance du rØseau dØpend de l’Ønergie des photons, cet effet est reliØ à celui du biais crØØ par l’hypothŁse
de reconstruction. Il faut donc traiter les deux problŁmes en mŒme temps ce qui est rØalisable par les deux
mØthodes dØcrites prØcØdemment.
8.1.5 Discussion sur l’influence de la section efficace photon-proton
Une fois la prise en compte de l’erreur sur l’Ønergie due à l’hypothŁse de reconstruction ainsi que de
l’acceptance du rØseau, il sera possible d’obtenir une limite valable et de contraindre les diffØrents modŁles
prØvoyant la prØsence de photons (principalement les modŁles Top-Down).
Cependant, cette limite dØpendra toujours de la simulation du dØtecteur et de la simulation des gerbes
ØlectromagnØtiques dans l’atmosphŁre. En particulier, la simulation des gerbes de photons fait intervenir l’ex-
trapolation de la section efcace d’interaction photon-proton qui n’a jamais ØtØ ØtudiØe au-delà de quelques
dizaines de TeV. L’extrapolation est donc rØalisØe sur plus de 6 ordres de grandeurs. Les sections efcaces
autour de 1019 eV dØpendent alors fortement de la façon dont on extrapole les donnØes de basse Ønergie.
La gure 8.12 montre la section efcace σPDG utilisØe dans notre analyse.
Sur ce mŒme graphique est reprØsentØ la section efcace σmod [60] obtenue par une autre extrapolation et
la section efcace σextr [61] obtenue par ajustement d’un modŁle exotique sur les donnØes de basse Ønergie.
Ce dernier modŁle fait intervenir des pomerons dans l’interaction photon-proton qui augmentent fortement la
section efcace d’interaction. Ces deux sections efcaces sont supØrieures à celle du PDG.
Il n’est donc pas impossible que la section efcace photon-proton rØelle soit plus importante que celle
utilisØe dans notre analyse σPDG. Dans ce cas, les photons interagiraient plus haut dans l’atmosphŁre, les
gerbes atteindraient leur maximum de dØveloppement plus tôt (XMAX plus petit) et prØsenteraient des rayons
de courbure plus proches de ceux des hadrons. Les photons seraient alors moins diffØrentiables que prØvu, voir
indissociables des hadrons.
A ce jour, peu d’analyses ont ØtØ rØalisØes pour Øtudier l’inuence exacte de cette section efcace sur la
discrimination photon-hadron dans les rayons cosmiques, mais il est possible que cette incertitude empŒche
totalement l’obtention de la fraction de photons dans les rayons cosmiques [117]. Cependant, si par un autre
moyen, tel que l’observation de l’effet de PRESHOWER, on arrive à dØtecter avec certitude la prØsence de
photons aux Ønergies extrŒmes, il sera alors possible de contraindre la section efcace d’interaction photon-
proton à ultra haute Ønergie et ensuite d’estimer le taux de photons dans les rayons cosmiques.
Nous avons donc cherchØ à observer l’effet de preshower, que seuls les photons peuvent subir, dans les
premiŁres donnØes d’Auger.
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FIG. 8.12 : Extrapolations de la section efficace de l’interaction photon-proton [62] obtenues sur les données
à basse énergie [63]. L’extrapolation σPDG décrite dans le PDG[55] est en générale utilisée (c’est le cas de
notre analyse). Il existe cependant d’autres extrapolations qui prévoient des sections efficaces plus grandes,
comme σmod [60] et σextr [61]. La section efficace photon-air est donnée par : σγ−air = 11.5 σγ−p.
8.2 Etude des énergies extrêmes
Dans cette partie, nous avons cherchØ à mettre en Øvidence la prØsence ou non de photons dans les rayons
cosmiques d’Ønergie extrŒme en cherchant l’effet de preshower que seuls les photons subissent.
8.2.1 Manifestation de l’effet de preshower au niveau du site Auger Sud
Nous avons vu dans le chapitre 3 (§3.1.4 p.62) que la probabilitØ d’interaction des photons avec le champ
magnØtique terrestre, i.e. l’effet preshower, dØpend de l’Ønergie du photon primaire, de l’intensitØ du champ
magnØtique ainsi que de l’angle relatif entre la trajectoire du photon et la direction du champ magnØtique. La
manifestation de l’effet varie donc en fonction de la position gØographique.
A Malargüe, l’intensitØ du champ magnØtique Øtant de 25µT, sa dØclinaison de ' 4◦ vers l’est (angle entre
le plan vertical passant par les pôles Nord et Sud gØographiques, 0◦ correspondant au Nord) et son inclinaison
d’environ 35◦ (ØlØvation par rapport au sol), la collaboration a calculØ la probabilitØ de conversion des photons
en fonction de leur conditions d’arrivØe [69, 118]. Les gures 3.5 p.63 et 8.13 prØsentent ces probabilitØs en
fonction de l’angle zØnithal θ et de l’angle azimutalϕ pour quatre valeurs d’Ønergie, pour le site de l’expØrience.
On constate sur la gure 8.13 que l’effet de conversion des photons apparaît tout d’abord dans une zone
d’azimut autour de la direction du pôle Sud magnØtique à une Ønergie infØrieure à 50 EeV. Lorsque l’Ønergie
des photons primaires augmente, cette zone azimutale s’Øtend simultanØment vers l’est et l’Ouest, puis vers le
Nord, et nit par affecter pratiquement toutes les directions d’arrivØe. ParallŁlement, la probabilitØ de conver-
sion augmente avec l’Ønergie.
Tant que l’Ønergie des photons est infØrieure au seuil de l’effet de preshower, les photons ne subissent que
l’effet LPM. Ils forment alors des gerbes se dØveloppant tard dans l’atmosphŁre (XMAX grand et rayon de
courbure petit). Comme nous l’avons vu dans le paragraphe 8.1.4, l’Ønergie de ce type de gerbe est nettement
sous-estimØe par la reconstruction dans l’hypothŁse proton.
Au dessus du seuil de l’effet de preshower, une partie des photons se convertissent en paires e+e−. Ces
particules en dessous du seuil de l’effet LPM gØnŁrent alors une gerbe à XMAX rØduit (tôt dans l’atmosphŁre)
et à faible uctuation. La gerbe ainsi formØe a le temps de se dØvelopper et d’atteindre son maximum, avant
d’Œtre dØtectØe au sol. L’Ønergie du photon primaire est alors moins sous-estimØe par la reconstruction que celle
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FIG. 8.13 : Distribution azimutale de la probabilité de conversion des photons dans le champ magnétique
terrestre présent au niveau du site Auger Sud, en fonction de l’angle zénithal theta et de l’énergie du photon
primaire. Cette figure provient de la référence [118]. Le maximum de probabilité est, à peu près, obtenu dans
la direction du pôle Sud magnétique, qui est à un azimut d’environ 150◦ pour le site Auger. Chaque ligne
correspond à un angle zénithal donné allant de 0◦ jusqu’à 80◦ par pas de 10◦. La ligne horizontale sur chacun
des graphiques correspond à θ = 0◦.
des photons ayant subi l’effet LPM 3.
Comme l’apparition de ce type de gerbes suit la probabilitØ de l’effet de preshower, on s’attend donc à avoir
plus d’ØvØnements reconstruits à grande Ønergie provenant du Sud que du Nord, s’il y a des photons dans les
rayons cosmiques d’Ønergie extrŒme et si leur direction d’arrivØe dans l’atmosphŁre est isotrope.
Nous avons donc, à partir des premiŁres donnØes de l’Observatoire Pierre AUGER, cherchØ à voir si on
observe cette asymØtrie Nord-Sud.
8.2.2 Recherche d’une asymétrie azimutale dans les premiers événements Auger
Le lot de donnØes utilisØ dans cette analyse est formØ des ØvØnements T4 enregistrØs entre janvier 2004 et
avril 2005 ayant au moins 6 cuves, un angle zØnithal infØrieur à 60◦ et Øtant reconstruits à une Ønergie supØ-
rieure à 1019 eV par notre programme de reconstruction (LDF = "2EXPO"). Cela correspond à 934 ØvØnements
au-dessus de 1019 eV et à 26 ØvØnements au-dessus de 1019.7 eV.
Comme l’effet de preshower devient non nØgligeable à partir de 50 EeV' 1019.7 eV (FIG. 3.5) et comme
la reconstruction dans l’hypothŁse proton sous-estime l’Ønergie des photons sans que l’on connaisse le biais
exact, nous avons cherchØ l’anisotropie Nord-Sud pour les ØvØnements reconstruits à des Ønergies supØrieures
3La sous-estimation de l’énergie dans l’hypothèse proton est en fait due à la somme de différents effets tels que la forte collimation
des gerbes EM et la pauvreté en muons générés. Malheureusement, ne disposant pas encore de simulations valables de photons avec
l’effet de preshower, nous n’avons pas pu estimer exactement le biais dû à l’hypothèse de reconstruction.
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à 50 EeV (soit 1019.7 eV). On est alors certain que l’Ønergie des photons (si il y en a) dØpasse 50 EeV.
La gure 8.14(b) montre la distribution azimutale des ØvØnements reconstruits à une Ønergie supØrieure à
1019.7 eV. On constate que sur 26 ØvØnements, 21 ØvØnements proviennent du Sud et seulement 5 ØvØnements
du Nord 4. On observe donc une lØgŁre asymØtrie Nord-Sud qui pourrait Œtre provoquØe par la prØsence de
photons et de l’effet de preshower. Cependant, lorsque l’on regarde la distribution azimutale des ØvØnements
reconstruits à une Ønergie supØrieure à 1019 eV (FIG. 8.14(a)), on observe Øgalement cette anisotropie qui ne
peut pas Œtre expliquØe par la prØsence de photons. Nous nous sommes donc demandØs si ces asymØtries ne
pouvaient pas provenir d’un effet de dØtection.
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FIG. 8.14 : Distribution azimutale des événements reconstruits avec une énergie supérieure à 1019 eV (a) et à
1019.7 eV (b).
Nous avons tout d’abord pensØ à un effet d’acceptance du rØseau qui pourrait favoriser la dØtection des ØvØ-
nements provenant du Sud. Comme la maille du rØseau est strictement symØtrique pour les gerbes provenant
du Sud ou du Nord, l’anisotropie observØe ne peut qu·Œtre due à un effet des bords irrØguliers du rØseau (dans
le cas oø l’anisotropie soit un effet de dØtection). An de s’affranchir d’un tel effet, nous avons sØlectionnØ un
ensemble d’ØvØnements dont le cur se situe loin des bords.
La gure 8.15 montre la distribution des impacts au sol des gerbes reconstruites à des Ønergies supØrieures
à 1019 eV. Le cercle reprØsente la coupure que nous avons rØalisØe sur la position du cur. La zone dØnie se
trouve loin des bords du rØseau pour l’ensemble de la pØriode ØtudiØe5. Les gures 8.16 montrent les distribu-
tions azimutales obtenues avec cette coupure.
On constate que l’asymØtrie à grande Ønergie (E > 1019.7 eV) est conservØe avec 9 ØvØnements provenant
du Sud contre 2 du Nord. Au dessus de 1019 eV, l’asymØtrie semble Œtre attØnuØe par la coupure mais la
statistique ayant fortement diminuØ, il est difcile de conclure.
Les gures 8.17 et 8.18 montrent la distribution azimutale des ØvØnements en fonction de leur Ønergie
reconstruite dans l’hypothŁse proton sans et avec la coupure sur la position du cur de gerbe :
On voit sur ces deux graphiques, que la coupure à E > 1019.7 eV est optimale pour mettre en Øvidence
l’anomalie Nord-Sud. On constate Øgalement un lØger excŁs d’ØvØnements cette fois-ci provenant du Nord entre
1019.6 et 1019.7 eV. Cette asymØtrie est particuliŁrement visible sur la distribution obtenue avec la coupure sur la
4Par définition, on dira qu’un événement vient du Nord si son azimut est compris dans l’intervalle de 180◦ centré sur celui du Nord
et du sud dans l’intervalle complémentaire. Dans le référentiel d’Auger, −180◦ correspondant à l’Ouest, −90◦ au Sud, 0◦ à l’Est et
90◦ au Nord, un événement d’azimut négatif (positif) provient du Sud (Nord).
5En effet, le réseau étant en cours d’installation, la coupure a été choisie de façon à ce que la zone soit loin des bords au 1 janvier
2004.
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FIG. 8.15 : Distribution des impacts des gerbes reconstruites à des énergies supérieures à 1019 eV. Le cercle
sur cette carte représente la coupure que nous avons réalisée sur la position du cœur pour faire disparaître un
éventuel effet de bord du réseau.
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FIG. 8.16 : Distribution azimutale des événements reconstruits avec une énergie supérieure à 1019 eV (a) et à
1019.7 eV (b) avec la coupure sur la position du cœur de la gerbe.
position du cur, oø l’on observe 8 ØvØnements du Nord contre 1 du Sud. Nous verrons dans la partie suivante,
qu’un tel excŁs peut Œtre Øgalement expliquØ par la prØsence de photons d’Ønergie extrŒme.
En rØsumØ, il semble donc y avoir une asymØtrie Nord-Sud à haute Ønergie compatible avec l’hypothŁse de
la prØsence de photons dans les rayons cosmiques d’Ønergie extrŒme. Cependant, il existe d’autres explications
à cette anomalie.
8.2.3 Interprétations possibles
Cette partie est une revue (non exhaustive) de diffØrents phØnomŁnes qui peuvent expliquer l’anomalie
Nord-Sud observØe à grande Ønergie. Il est important de souligner qu’il est, aujourd’hui, trop tôt pour savoir
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FIG. 8.17 : Distribution azimutale des événements en fonction de leur énergie reconstruite dans l’hypothèse
proton.
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FIG. 8.18 : Distribution azimutale des événements en fonction de leur énergie reconstruite dans l’hypothèse
proton avec la coupure sur la position du cœur.
si l’une de ces interprØtations est rØellement responsable de l’asymØtrie observØe. Cette partie doit donc Œtre
considØrØe comme un ensemble de pistes à suivre pour les futures analyses.
Une fluctuation statistique
La statistique mise en jeu Øtant relativement faible, il est tout à fait possible que l’anomalie observØe ne soit due
qu’à une uctuation statistique. Nous avons donc estimØ la signicativitØ d’un tel effet, i.e. la probabilitØ que
l’asymØtrie soit une uctuation statistique, dans l’hypothŁse oø les rayons cosmiques arrivent de façon isotrope.
Comme on divise l’intervalle d’azimut en deux partie Øgales de 180◦, l’une centrØe sur le Nord et l’autre
centrØe sur le Sud, un ØvØnement a une probabilitØ 1/2 de venir d’une de ces deux directions. La probabilitØ
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d’observer exactement k ØvØnements du Sud sur N ØvØnements est donnØe par la loi binomiale dans le cas
d’une distribution isotrope :
P (k,N) = CNk
(
1
2
)N
(8.5)
La signicativitØ d’un telle loi est la somme des probabilitØs d’avoir au moins k ØvØnements du Sud ou du
Nord :
S(k,N) = 2
N∑
i=k
CNk
(
1
2
)N
(8.6)
le facteur 2 tenant compte de la symØtrie de la distribution. Ainsi, la signicativitØ vaut 1 lorsqu’il y a autant
d’ØvØnements provenant du Sud que du Nord.
La gure 8.19 prØsente la signicativitØ d’avoir l’asymØtrie Nord-Sud observØe sur les donnØes au dessus
d’une Ønergie E. On constate que les donnØes sont peu compatibles avec une simple uctuation statistique que
ce soit à basse Ønergie (E < 1019.6 eV) ou à haute Ønergie, oø la signicativitØ atteint moins de 0.1%. Dans
l’hypothŁse supplØmentaire oø les rayons cosmiques sont des protons, il est possible de prendre en compte
l’erreur sur la reconstruction de l’Ønergie (voir §6.13 p.133) et de calculer la probabilitØ d’obtenir l’asymØtrie
Nord-Sud observØe dans ces conditions (FIG. 8.19).
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FIG. 8.19 : Probabilité d’avoir l’asymétrie Nord-Sud observée au dessus d’une énergie E en tenant compte
(smearing) et sans tenir compte de le résolution en énergie de la reconstruction. Cette propabilité est définie
sur 2 intervalles, [19 ;19,6] et [19,6 ;20,2], afin de pas "propager" l’asymétrie observée aux grandes énergies
aux plus basses énergies (en dessous de 19,6 on ne tient donc pas compte des événements d’énergie supérieure
à 1019.6 eV).
Naturellement, la prise en compte de la rØsolution en Ønergie diminue la signicativitØ de l’anomalie Nord-
Sud. Elle reste cependant relativement faible et descend jusqu’à 1% vers 1019.7 eV. Les donnØes semblent donc
peu compatibles avec une arrivØe isotrope de protons d’ultra haute Ønergie.
Ainsi, l’hypothŁse d’une l’asymØtrie à haute Ønergie rØsultant d’une uctuation statistique est peu probable,
mais nullement impossible. La taille du rØseau augmentant de jour en jour, l’accumulation des donnØes sera
bientôt sufsante pour conrmer ou inrmer cette hypothŁse.
Effet de bord du réseau
Comme nous l’avons suggØrØ prØcØdemment l’asymØtrie Nord-Sud peut Œtre due aux effets de bord du rØseau.
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Nous avons donc calculØ la signicativitØ (Øquation 8.6) en ne considØrant que les ØvØnements dont l’impact
est dans notre cercle au centre du rØseau. La gure 8.20 prØsente la probabilitØ obtenue :
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FIG. 8.20 : Significativité d’avoir l’asymétrie Nord-Sud observée au dessus d’une énergie E. Cette probabilité
est calculée par une loi binomiale dans l’hypothèse où les rayons cosmiques arrivent de façon isotrope. Les
lignes nommées “2004” et “2004-2005” donnent respectivement les résultats obtenus pour les données de
l’année 2004 et pour celles recueillies de janvier 2004 à février 2005. Les lignes nommées “cut” sont obtenues
en étudiant que les événements dont le cœur est inclus dans le cercle de R = 10 km au centre du réseau. Cette
propabilité est définie sur 2 intervalles, [19 ;19,6] et [19,6 ;20,2], afin de pas "propager" l’asymétrie observée
aux grandes énergies aux plus basses énergies (en dessous de 19,6 on ne tient donc pas compte des événements
d’énergie supérieure à 1019.6 eV).
On constate que la signicativitØ de l’asymØtrie Nord-Sud à basse Ønergie (E < 1019.6 eV) diminue for-
tement lorsque l’on considŁre la coupure sur la position du cur de la gerbe. Le bord du rØseau semble donc
responsable de l’asymØtrie à basse Ønergie. Il est cependant important de souligner qu’en sØlectionnant sur la
position des impacts, on divise la statistiques de notre lot de donnØes par 2,5 (934 ⇒ 382). Il est alors possible
que l’effet d’asymØtrie soit toujours prØsent, mais qu’il ne soit pas sufsamment marquØ pour Œtre dØcelable.
A haute Ønergie, la signicativitØ de l’asymØtrie reste important aprŁs la coupure sur la position des impacts.
Comme la rØduction du nombre d’ØvØnements d’Ønergie supØrieure à 1019.6 eV (45 ⇒ 17) est compatible avec
la rØduction du nombre d’ØvØnements au-dessus de 1019 eV (934 ⇒ 382), on en conclut que l’asymØtrie à ultra
haute Ønergie dØpend peu de la position du cur de gerbe contrairement à l’asymØtrie à plus basse Ønergie.
L’excŁs d’ØvØnements provenant du Sud aux Ønergies extrŒmes ne semble donc pas Œtre un effet de bord du
rØseau.
Effet de détection ou de reconstruction
On ne peut, aujourd’hui, pas exclure que l’anomalie Nord-Sud soit due à un problŁme de dØtection ou de
reconstruction, mŒme si à l’heure actuelle aucun problŁme ne semble pouvoir expliquer une telle asymØtrie.
Répartition des sources
La rØpartition des sources peut Øgalement Œtre responsable de l’asymØtrie observØe à haute Ønergie. En effet,
le ciel vu par l’observatoire Pierre AUGER si l’on ne considŁre que les azimuts Sud (i.e. ϕ ∈ [−180, 0◦] dans
le rØfØrentiel du site) ne correspond qu’à la portion du ciel oø la dØclinaison est infØrieure à la latitude du
site (' −35◦). Si dans cette zone, il y a un excŁs de sources on s’attend alors à observer une anomalie sur la
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distribution azimutale, qui en fonction de la rØpartition des sources peut correspondre à l’asymØtrie observØe.
Une telle structure à grande Øchelle peut expliquer Øgalement l’asymØtrie à plus basse Ønergie (E < 1019.6 eV).
L’accumulation de donnØes et l’augmentation de la taille du rØseau devraient rapidement mettre en Øvidence
ou non l’existence d’une telle anisotropie.
Présence de photons
Comme nous l’avons vu dans le paragraphe 8.2.1, l’asymØtrie Nord-Sud observØe au-dessus de 1019.7 eV est
attendue s’il y a des photons d’ultra haute Ønergie dans les rayons cosmiques. Cette asymØtrie serait alors due
à l’effet de preshower des photons secondØ par l’effet LPM. En effet, lorsqu’un photon d’Ønergie supØrieure à
1019.7 eV entre dans l’atmosphŁre, il va :
 soit Œtre converti. Dans ce cas, son Ønergie est lØgŁrement sous-estimØe par la reconstruction dans l’hy-
pothŁse proton (voir 8.2.1).
 soit ne pas Œtre converti et subir l’effet LPM. Dans ce cas, son Ønergie est fortement sous-estimØe par la
reconstruction dans l’hypothŁse proton (voir 8.1.4).
Si l’on suppose que des photons d’Ønergie supØrieure à 50 EeV arrivent de façon isotrope dans l’atmosphŁre,
on s’attend donc à ce qu’il y ait plus d’ØvØnements d’ultra haute Ønergie provenant du Sud que du Nord, ce que
l’on observe sur les donnØes. On s’attend Øgalement à ce que la distribution azimutale de ces ØvØnements suive
la distribution de probabilitØ de l’effet de preshower. La gure 8.21 montre l’histogramme des azimuts pour les
26 ØvØnements au dessus de 1019.7 eV dans le rØfØrentiel utilisØ sur la gure 8.13 pour prØsenter la probabilitØ
de l’effet preshower :
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FIG. 8.21 : Distribution azimutale des événements au dessus de 1019.7 eV dans le référentiel utilisé sur la
figure 8.13. Le pôle Sud magnétique, la où on attend le plus de preshower, correspond dans ce référentiel à
150◦ d’azimut.
On constate que la distribution azimutale des ØvØnements est compatible avec celle de la distribution de
probabilitØ. Le plus grand nombre d’ØvØnements est obtenu en direction du Sud magnØtique là oø la probabilitØ
de l’effet preshower est maximale.
L’excŁs d’ØvØnements provenant du Nord entre 1019.6 et 1019.7 eV (FIG. 8.17) peut Øgalement Œtre expli-
quØ par la prØsence de photons dans les rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie. Il correspondrait en effet à
l’ensemble des photons n’ayant pas subi l’effet de preshower mais l’effet LPM dont l’Ønergie est fortement
sous-estimØe par la reconstruction dans l’hypothŁse proton.
L’ensemble des distributions azimutales est aujourd’hui compatible avec la prØsence de photons dans les
rayons cosmiques d’Ønergie extrŒme. Cependant lorsque l’on compare d’autres critŁres tels que les temps de
montØe du signal ou les rayons de courbure (FIG. 8.22), on constate que les ØvØnements susceptibles d’avoir
subi l’effet de preshower (ØvØnements du Sud d’Ønergie supØrieure à 1019.7 eV) ou l’effet LPM (ØvØnements
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du Nord d’Ønergie comprise entre 1019.6 et 1019.7 eV) ne sont pas compatibles avec les photons simulØs mais
avec les hadrons.
0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1
5000
10000
15000
20000
)θcos(
Rayon de courbure [m]
Fer Gamma Proton
Auger : Log E > 19.7
 [19.6,19.7]∈Log E 
FIG. 8.22 : Rayons de courbure des événements les plus énergétiques (> 1019,6 eV) observée dans notre lot de
données. A titre de comparaison les rayons de courbure des protons, photons et noyaux de fer sont également
représentés sur ce graphique. Les rayons de coubure des photons ayant subi l’effet de preshower sont attendus
entre ceux des photons (ligne violette) et ceux des protons (ligne rouge).
Cette derniŁre remarque soulŁve encore une fois la problŁme de validitØ de la simulation des gerbes et
du dØtecteur. Cependant si l’accumulation de donnØes conrme les asymØtries Nord-Sud observØes ainsi que
la compatibilitØ entre la probabilitØ de l’effet de preshower et la distribution azimutale des ØvØnements aux
Ønergies extrŒmes, la prØsence de photons d’ultra haute Ønergie deviendrait l’explication la plus plausible (sauf
si d’ici la une autre explication est proposØe). Dans ce cas, il serait alors possible d’estimer le taux de photons
dans les rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie, de contraindre les modŁles de production des rayons cosmiques
d’Ønergie extrŒme et de contraindre la physique des gerbes initiØes par des photons, comme par exemple la
section efcace d’interaction photon-proton (voir 8.1.5).
8.3 Discussion et conclusion
AppliquØes à notre critŁre de discrimination (le rayon de courbure), les deux mØthodes ofcielles de la
collaboration prØsentØes dans ce chapitre nous ont permis d’obtenir une limite supØrieure sur la fraction de
photons entre 1018.6 et 1019.4 eV. Cependant, cette limite n’est pas une limite dØnitive que l’on peut comparer
aux prØdictions thØoriques, puisqu’elle ne tient pas compte de l’effet de preshower (relativement faible aux
Ønergies considØrØes), de l’acceptance des diffØrents types de particule, ainsi que du biais du à l’hypothŁse de
reconstruction.
MŒme s’il est possible de tenir compte de ces trois points, la recherche de photons par ces mØthodes reposera
toujours sur la comparaison entre les donnØes et les simulations de photons et de hadrons. Les limites obtenues
dØpendront alors de la simulation du dØtecteur et de la simulation des gerbes atmosphØriques. Cette derniŁre fait
en particulier intervenir l’extrapolation sur plus de 6 ordres de grandeur de la section efcace photon-proton qui
peut varier d’un facteur ' 20 à 1019 eV suivant le modŁle considØrØ. MŒme si aucune analyse n’a ØtØ rØalisØe,
nous savons que l’augmentation de cette section efcace va diminuer les diffØrences entre les hadrons et les
photons et ainsi rendre l’identication des photons plus difcile, voir impossible. Il est donc important d’Øtudier
l’inuence de cette section efcace, ce que prØvoie la collaboration AUGER.
Cependant, si par un autre moyen, on arrive à dØtecter avec certitude la prØsence de photons dans les
rayons cosmiques, il sera possible de contraindre cette section efcace et d’utiliser ensuite les mØthodes de la
collaboration pour obtenir une limite supØrieure sur la fraction de photons.
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Nous avons alors cherchØ à observer un effet physique que seul les photons d’ultra haute Ønergie vont subir :
l’effet de preshower. Ce dernier dØpendant du champ magnØtique terrestre doit se manifester par une asymØtrie
azimutale dans la distribution des ØvØnements à partir d’une certaine Ønergie.
Les premiŁre donnØes, enregistrØes entre janvier 2004 et avril 2005, semblent prØsenter cette asymØtrie.
NØanmoins, du fait de la faible statistique, il est encore trop tôt pour savoir si elle correspond rØellement à
un effet physique ou seulement à une uctuation statistique. De plus, nous avons vu qu’une telle asymØtrie
n’Øtait pas nØcessairement gØnØrØe par la prØsence de photons, mais pouvait Øgalement Œtre crØØe par d’autres
phØnomŁnes physiques tel qu’une anisotropie des sources à grande Øchelle ou par un effet de dØtection comme
un effet de bord du rØseau.
L’accumulation et l’augmentation de la taille du rØseau de surface d’AUGER devraient rapidement conr-
mer ou non l’existence de cette asymØtrie azimutale et permettre de trancher entre les diffØrents phØnomŁnes
envisagØs.
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Conclusion
Il est bien Øvidemment trop tôt pour conclure dØnitivement sur la nature des rayons cosmiques d’ultra
haute Ønergie à partir des premiŁres donnØes de l’Observatoire Pierre Auger. Tout d’abord, parce que la sta-
tistique est aujourd’hui trop faible. Ensuite parce que l’identication du primaire utilise toute l’information
obtenue par l’Observatoire. Elle dØpend donc de l’ensemble de la reconstruction standard des ØvØnements Au-
ger. Il est alors primordial de bien la comprendre, de maîtriser les biais et de vØrier à chaque Øvolution la
chaîne d’acquisition et d’analyse, avant de pouvoir conclure.
Enn, la discrimination des particules repose sur la simulation du dØtecteur et sur les modŁles de dØvelop-
pement des gerbes atmosphØriques. Ces derniers font en particulier intervenir des extrapolations supØrieures à
deux ordres de grandeur (voir 6 pour les intØractions photon-proton) des sections efcaces mises en jeu dans la
formation des cascades induites par des hadrons et des photons qui peuvent varier fortement suivant le modŁle
considØrØ et ainsi donner des rØsultats sensiblement diffØrents.
MalgrØ cela, les mØthodes et analyses prØsentØes dans cette thŁse ont permis d’obtenir des rØsultats prØli-
minaires trŁs encourageants. En ce qui concerne la composition hadronique, la transition noyaux-lourds vers
noyaux-lØgers observØe par les autres expØriences de uorescence semble Œtre conrmØe par nos premiŁres
donnØes. Avec plus de statistique, cette analyse devrait permettre d’Øtudier la nature hadronique à plus haute
Ønergie d’autant plus qu’elle n’utilise que le dØtecteur de surface dont le temps utile est bien plus grand que
celui des dØtecteurs de uorescence.
Autour de 1019 eV, nous avons obtenu une limite supØrieure sur le taux de photons dans les rayons cos-
miques. Cette derniŁre semble indiquer que la prØsence des photons est faible, mais elle ne prend pas en compte
tous les biais de reconstruction, ce que nous l’avons soulignØ dans le chapitre 8.
Enn au dessus de 4× 1019 eV, une lØgŁre asymØtrie dans la distribution azimutale des ØvØnements semble
se dessiner. Une telle asymØtrie est en rØalitØ attendue dans le cas oø il y a des photons dans les rayons cos-
miques d’ultra haute Ønergie, par la combinaison des effets LPM et de preshower, que seuls ces derniers su-
bissent. Si cette anisotropie se conrmait, ce serait une forte indication de la prØsence de photons d’ultra haute
Ønergie.
Bien qu’il reste de nombreux points à Øclaircir, l’analyse de la composition des RCUHE avec le rØseau de sur-
face de l’Observatoire semble donc trŁs prometteuse. D’autant plus que la statistique des ØvØnements hybrides
est aujourd’hui devenue sufsante pour commencer à inter-calibrer les dØtecteurs et ainsi faire disparaître une
partie des biais sur la reconstruction en Ønergie qui limite l’identication de la particule primaire. Cette ana-
lyse va Øgalement permettre de mieux Øtudier la nature des RCUHE en ajoutant la profondeur du maximum de
dØveloppement de la gerbe (XMAX) comme paramŁtre supplØmentaire dans une analyse multidimensionnelle.
A plus long terme, ces mØthodes pourront nalement Œtre adaptØes au futur Observatoire Auger Nord et ainsi
complØter l’Øtude des rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie.
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De nombreuses Øtudes supplØmentaires seront envisageables une fois les RCUHE identiØs et suivant la
prØsence ou non de sources ou de la coupure GZK. La prØsence de photons parmi les RCUHE permettra par
exemple d’Øtudier la section efcace d’interaction photon-proton à des Ønergies inaccessibles auprŁs des accØ-
lØrateurs. L’existence de sources et l’identication des particules primaires permettra d’Øtudier les fond diffus
galactiques et/ou extragalactiques (dØpend de la position des sources). Et si on arrive à estimer la charge des
particules Ømisent par ces sources, il sera possible d’Øvaluer les champs magnØtiques dans l’Univers.
Ainsi, bien que l’analyse des donnØes de l’observatoire Pierre Auger n’en soit qu’a ses dØbuts, elle devrait
mener au terme du chemin visant la rØsolution de l’Ønigme des rayons cosmiques d’ultra haute Ønergie, et ainsi
rØvØler une parcelle de cet Univers dont il reste encore tant à dØcouvrir.
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Annexe A
Illustrations du facteur de mérite
Cette partie illuste la notion de facteur de mérite.
Le facteur de mØrite d’un critŁre de discrimination entre deux populations est dØni par :
Merit =
N
µ
1 −Nµ2√
σ21 + σ
2
2
(A.1)
oø N 1 et N 2 sont les valeurs moyennes du critŁre considØrØ pour la population 1 et 2 (respectivement) et oø σ1
(σ2) correspond à la variance associØe à la distribution du critŁre pour la population 1 (2).
Les gures A.1, A.2 et A.3 prØsentent des exemples de distribution possibles pour obtenir un facteur de
mØrite de 0.5, 1 et 1.5.
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FIG. A.1 : Exemples de distributions gaussiennes générant un facteur de mérite de 0.5.
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FIG. A.2 : Exemples de distributions gaussiennes générant un facteur de mérite de 1.
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FIG. A.3 : Exemples de distributions gaussiennes générant un facteur de mérite de 1.5.
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Annexe B
Résolutions sur l’angle azimutal ϕ
Cette annexe regroupe l’ensemble des rØsolutions sur l’angle azimutal ϕ obtenues à diffØrentes Øtapes de la
reconstruction.
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FIG. B.1 : Résolution (FIG. a) et erreur systématique (FIG. b) sur l’angle azimutal ϕ obtenues avec l’ajuste-
ment plan (étape 1).
188 B. RÉSOLUTIONS SUR L’ANGLE AZIMUTAL ϕ
]° [θnithal eAngle z
0 10 20 30 40 50 60 70 80
ϕ
so
lu
tio
n 
su
r l
’a
ng
le
 
e
R
0
0.5
1
1.5
2
2.5
3
3.5
4
5 EeV
10 EeV
50 EeV
100 EeV
Etape 3: courbure constante
(a)
]° [θnithal eAngle z
0 10 20 30 40 50 60 70 80
ϕ
m
at
iq
ue
 s
ur
 l’
an
gl
e 
e
Er
re
ur
 s
ys
t
-4
-3
-2
-1
0
1
2
3
4
5 EeV
10 EeV
50 EeV
100 EeV
Etape 3: courbure constante
(b)
FIG. B.2 : Résolution (FIG. a) et erreur systématique (FIG. b) sur l’angle azimutal ϕ obtenues avec la recons-
truction standard et la LDF "LOG" avec l’ajustement du rayon de courbure constant (étape 3).
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FIG. B.3 : Résolution (FIG. a) et erreur systématique (FIG. b) sur l’angle azimutal ϕ obtenues avec la recons-
truction standard et la LDF "LOG" avec ajustement du rayon de courbure variable (étape 4).
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Annexe C
Discrimination proton-fer gerbe à gerbe à
partir d’un ajustement de deux fonctions
Landau
C.1 Amplitude de la fonction Landau muonique
La première partie du travail présenté içi a été obtenu "avant" la reconstruction des événements. Ce qui
veut dire que l’erreur sur la position des cuves par rapport au cœur n’est pas prise en compte. Nous verrons à
la fin de cette annexe l’influence qu’aura cette erreur sur le pouvoir de discrimination de cette méthode.
AprŁs l’ajustement par les deux fonctions Landau, nous avons 6 paramŁtres. Les trois paramŁtres EM et les
deux paramŁtres muoniques σµ et x0µ sont pratiquement les mŒme pour proton et pour fer ou leur uctuations
sont trop importantes pour permettre une bonne discrimination. Leur pouvoir de discrimination est donc trŁs
faibles. On ne servira que de l’amplitude Aµ pour la discrimination gerbe à gerbe.
La gure C.1(a) montre l’amplitude du premier pic, pour des gerbes initiØes par des noyaux de fer et des
protons de 1020 eV, d’angle zØnithal 40◦, en fonction de la distance à l’axe de la gerbe (distance exacte puisque
obtenu sans reconstruction). L’amplitude Aµ des protons est plus petite que celle des noyaux de fer à mŒme
distance de l’axe.
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FIG. C.1 : (a) Amplitude de la fonction Landau muonique en fonction de la distance à l’axe de la gerbe, pour
des gerbes initiées par des protons et des noyaux de fer, à 1020 eV et d’angle zénithal de 40◦. (b) Facteur de
mérite associé.
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La gure C.1(b) montre le facteur de mØrite associØ à la mesure deAµ entre proton et fer. La discrimination
semble Œtre relativement bonne (mØrite > 1.2) entre 700 et 1200 m. Cet constatation est vraie pour toutes les
Ønergies comprises entre 5.1018 eV et 1020 eV et pour tous les angles compris entre 0◦ et 60◦, mais la zone
sur laquelle le facteur de mØrite est important change avec l’angle et l’Ønergie. Plus l’Ønergie du primaire est
grande plus la zone est loin du cur de gerbe. Par exemple à 1019 eV, la zone se trouve entre 600 et 1000 m.
Mais comment utiliser ce paramŁtre pour discriminer la particule primaire ? En effet, pour un ØvØnements
rØel, seules quelques cuves vont pouvoir Œtre ØtudiØe. De plus, l’incertitude sur l’Ønergie et sur la position de
cur va diminuer le pouvoir de sØparation de notre critŁre.
C.2 Discrimination gerbe à gerbe
Sur la gure C.1(a), Aµ dØcroît exponentiellement avec la distance à l’axe. On peut donc ajuster la courbe
obtenue par la fonction exponentielle suivante :
e−
x−xo
σ (C.1)
oø σ est la l’indice de la loi dØcroissante et xo la position du maximum de la fonction.
Pour chaque couple Ønergie-angle, on peut dØnit le couple σ et xo qui ajuste la fonction C.1 aux simu-
lations. Les gures C.2 donnent l’Øvolution de ces deux paramŁtres en fonction de l’angle zØnithal pour deux
Ønergies. σ semble Œtre pratiquement le mŒme pour proton et pour fer à toutes les Ønergies. Il ne peut donc pas
Œtre utilisØ pour identier le primaire. Par contre, le facteur x0 est lØgŁrement diffØrent entre proton et fer, mais
il dØpend de l’angle et de l’Ønergie de la gerbe.
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FIG. C.2 : Evolution des paramètres xo et σ en fonction de l’angle zénithal θ pour différentes énergies.
Pour chaque ØvØnement, on ajuste la fonction C.1 aux amplitudes Aµ des cuves situØes dans la zone oø la
discrimination est bonne (obtenue par la simulation) en ne laissant que x0 de libre. On identie alors la nature
de la gerbe à partir de x0.
La gure C.3 montre le facteur de mØrite obtenu entre proton et fer pour ce nouveau paramŁtre en fonction
de l’angle d’incidence de la gerbe. La discrimination augmente fortement pour des Ønergies au dessus de 5 EeV.
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FIG. C.3 : Facteur de mérite du paramètre x0 en fonction de l’angle zénithal θ et de l’énergie du primaire.
La gure C.4 compare le facteur de mØrite obtenu pour une mesure exacte du nombre de muon (voir
chapitre 5.2) à celui obtenu par x0 (toujours sans reconstruction et donc sans erreur sur la distance des cuves
à l’axe). Comme prØvu, les deux facteurs de mØrite semblent Œtre fortement corrØlØs et le pouvoir discriminant
du paramŁtre x0 est lØgØrement infØrieur à la mesure exacte du nombre de muons. An de prendre en compte
l’erreur sur la position des cuves dße à la reconstruction des ØvØnements, nous avons ajoutØ une incertitude de
50 m sur la position du cur avant l’ajustement de l’Øquation C.1. Le facteur de mØrite obtenu (g. C.4) est
alors nettement diminuØ au dessus de 20◦ et ne permet plus de faire de la discrimination gerbe à gerbe.
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FIG. C.4 : Comparaison des facteurs de mérite obtenus avec une mesure exacte du nombre de muons, la
paramètre x0 et la paramètre x0 avec une erreu réaliste de 50 m sur la position du cœur de la gerbe, en
fonction de l’angle zénithal θ à 1020 eV.
Enn, l’hypotŁse sur la nature lors de la reconstruction va Øgalement diminuer le pouvoir discriminant de
notre critŁre. En effet, à cause du biais en Ønergie sur la reconstruction des noyaux de fer dans l’hypothŁse
proton, on va comparer les protons à des noyaux de fer d’Ønergie moindre. Ces noyaux auront donc une com-
posante muonique plus petite. Les diffØrences entre protons et noyau de fer seront alors plus faibles et le critŁre
sera moins discriminant, et Øventuellement dØgØnØrØ.
Ce critŁre reste donc inutilisable à ce jour. Il pourra cependant Œtre utilisØ pour comparer la simulation avec
les donnØes ou pour vØrier qu’un autre critŁre à bien indentier la nature du primaire.
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Glossaire
AGN Active Galatic Nucleus : Noyau actif de galaxie.
CDAS Central Data Acquisition System : le systŁme d’acquisition des donnØes de l’observatoire Pierre Auger.
CLF Central Laser Facility
EA Engineering Array : rØseau prototype de l’Observatoire Pierre Auger.
EeV Exa-Ølectrons volts = 1018 eV
FADC Flash Analog to Digital Converter.
FE Front End
GRB Gamma Ray Burst : sursaut gamma
GZK Greizen, Zatsepin, Kuzmin : prØdisent une coupure, nommØe GZK, dans le spectre d’Ønergie des rayons
cosmiques autour de 4.1019 eV.
ISM Interstellar Medium of Galaxy : Milieu interstellaire galactique.
LDF Lateral Distribution Function : fonction dØcrivatn la distribution latØrale des particules au sol en fonction
de la distance à l’axe de la gerbe.
LIDAR Light Detection and Raging.
PMT Photomultiplicateur.
PPS Pulse Per Second : systŁme, inclus dans les GPS, permettant la synchronisation en temps des cuves au
sol.
RCUHE Rayon Cosmique d’Ultra Haute Energie
TOT Time Over Treshold.
UB Unied Board : carte uniØe rassemblant l’essentiel des composants Ølectroniques des dØtecteurs de sur-
face.
VEM Vertical Equivalent Muon : unitØ de mesure des dØtecteurs de surface de l’Observatoire Pierre Auger.
Xmax Profondeur atmosphØrique traversØe par une gerbe à laquelle le nombre de particules secondaires pro-
duites est maximal. Ce paramŁtre s’exprime en g.cm−2
ZeV Zeta-Ølectrons volts = 1021 eV
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Résumé :
Du fait de leur faible flux, l’existence des rayons cosmiques d’ultra haute énergie (RCUHE, E>1018 eV)
est une énigme depuis plus d’un demi siècle. On ne connaît en effet ni leur origine, ni leur nature, ni
même l’énergie maximale qu’ils peuvent atteindre. Pour obtenir une statistique suffisante et répondre
à ces questions, l’Observatoire Pierre AUGER est actuellement en construction en Argentine et sera à
terme complété par un deuxième détecteur au Colorado afin de scruter le ciel de l’hémisphère nord.
L’origine et la nature des RCUHE étant liées, l’identification du primaire est une étape cruciale
pour valider, réfuter ou contraindre les nombreux modèles théoriques capables d’expliquer leur pro-
duction. En particulier, la présence de photons ou de neutrinos peut être la signature de modèles
impliquant de la nouvelle physique (défauts topologiques, particules supermassives...).
Le travail de cette thèse s’insère donc dans ce cadre en cherchant à identifier la nature des RCUHE
observés par l’observatoire depuis le mois de janvier 2004.
Après avoir récapitulé les résultats des expériences précédentes et présenté les méthodes de détec-
tion, ce manuscrit décrit les modèles théoriques en soulignant le type de particules de haute énergie
qu’ils peuvent produire. La partie suivante traite des différentes méthodes utilisées par l’observatoire
pour permettre l’identification du primaire par la gerbe qu’il crée dans l’atmosphère. Divers critères
sont finalement testés sur des simulations puis utilisés dans une analyse qui a permis d’estimer la
composition hadronique et de chercher la présence de photons parmi les RCUHE.
Abstract :
Due to their weak flux, the existence of the ultra high energy cosmic rays (UHECR, E>1018 eV)
has been and still remains an enigma for more than half a century. Indeed, neither the origin, nor the
nature, nor the maximum energy they can reach, are known. To have sufficient statistics and to answer
these questions, the Pierre Auger Observatory is currently built in Argentina and will be completed
by a second detector in Colorado to observe the northern hemisphere sky.
As the origin and the nature of the UHECR are related, the identification of the primary is an
important step to validate, refute or constrain theoretical models of UHECR production. In particular,
the presence of photons or neutrinos can be the signature of models implying new physics (topological
defects, super-heavy particles).
In this framework, the work presented in this thesis consists in trying to identify the nature of
UHECR using Pierre Auger data since January 2004.
After having recapitulated the results of the preceding experiments and having presented the me-
thods of detection, this manuscript describes the theoretical models by specifying the particle type of
high energy which they can produce. The following part deals with various methods used by the ob-
servatory to allow the identification of the primary particle by the shower created in the atmosphere.
Various criteria are finally tested on simulations and then used in an analysis which makes it possible
to estimate the hadron composition and to investigate the presence of photons in the UHECR.
Mots Clefs : rayons cosmiques, ultra haute énergie, gerbe atmosphérique, nature, identification, pho-
tons, composition hadronique.
